﻿iDEi CONTEMPORANE iDEi CONTEMPORANE STEVEN WEiNBERG Laureat al Premiului Nobel pentru fizica PRiMELE TREi MiNUTE ALE UNiVERSULUi UN PUNCT DE VEDERE MODERN ASUPRA ORiGiNii UNiVl.RSULUi Cuvint inainte : iOAN URSU Traducere din limba engleza, note si postfata : GHEORGHE STRATAN 19 84 EDiTURA PdinreA BUCUREsTi Redactor : SANDA MiHaESCU-BOROiANU Coperta : VALENTiNA BOROs 1977, STEVEN WEiNBERG ,,A11 Rights Reserved" The First Three Minutes A Modern View of the Origin of the Universe . Basic Books, inc., Publishers New York, 1977 Cuvint inainte istoria UniCJersului constituie una din temele traditionale si favorite ale educatiei stiintifice populare. Adresindu-se celor mai largi mase, cu care nazuieste sa stabileasca relatii de incredere, pe care vrea sa le cistige pentru ideea ca omul, cu insusiriie sale naturale, e pe deplin indreptatit sa se afirme ca stapin demn al propriиlui destin intr-o natura ce poate fi inteleasa si supusa prin cuno^tere si a ctiun e, sti ini a moderna este constient a ca imensul ei auditoriu va incepe intotdeauna prin a-i pune citeva intrebari — mereu aceleasi — de o mareattt si fundamentala simplitate: Cum a inceput totul? Unde ne aflam? incotro ne indreptam? in chip firesc, interesul se concentreaza mai ales asupra in cep uturilor, deoarece in perceptia esent ialmente cauzala, determinista a istoriei pe care experienta general-umana a impus-o, odata cu sentimentul s cur ger ii i imp ului, modului de a gin di si de a trai al fiecaruia dintre noi salasluieste si speranta profunda ca, daca stim de unde am pornit-o, vom fi pe d- plin in masura sa cunoastem locul si se inii i-flcat ia momentului pe care il tr aiin si, t ot o data, vom intelege si ne vom putea alege in mod coi^tient viitorul. Prin cartea de fata, unul din miarii fiz icieni ai zilelor noastre se confrunta si el cu obligatia morala pe care i-o creeaza stiinta ce o stapineste si notorietatea adusa de infaptuirile sale, atestata intre altele de Premiul iVobel care i-a fost atribuit in 1979, de a da propriul lui raspuns intrebarii asupra inceputurilor; un raspuns a carui valoare de adevar este certificata de datele obiective de care dispune deocamdata stiinta, un raspuns nuantat de cultura si etologia lumii careia autorul ii apari ine — intr-un 5 cuvint, un raspuns (asupra caruia cititorii si, nu ne indoim, autorul insusi vor reveni probabil cu noi si noi clarificari si amendari, pe masura progresului fara sfirsit al cunoasterii. Autorul Primelor trei minute, Steven Weinberg, s-a nascut la New York, la 3 mai 1933, si s-a format ca om de stiinta in toiul . efervescentelor decenii 3-5, decenii de afirmare spectaculoasa a fizicii contemporane. si-a facut studiile la Universitatea Corneli, precum, si la UniCJersitatea din Copenhaga — sediul celei inai prestigioase si autoritare scoli a fizicii microcosmosului, cunoscuta ca "scoala de la Copenhaga", iar apoi la Universitatea Princeton — centrul de concentrare, in anii razboiului, a unei bune parti din elita fizicii contemporane dominate de Einstein, de unde au emanat marile sperante si temerile deschise de era nucleara. Aici, la Princeton, unde ain avut bucuria sa-l intilnesc in anii '60 interesat de tot ceea ce se intimpla notabU fn domeniile emergente ale fizicii, inclusiv in sfera interactiunii radiatiei cu substanta si a rezonantelor magnetice care ma preocupau cu deosebire, Steven Weinberg beneficia de reputatia unei cariere stiintifice solide in domeniul de mare competitie a , particulelor elementare. Meritele sale l-au facut cautat si pretuit de prestigioase institutii de cercetare si invatamint, ca Laboratoarele Law-rence Radiation, Universitatile Columbia, California (Berkeley), Harvard, Cornell, Yale, Rochester, institutele de tehnologic din Massachusetts (1'11.1. T.) si California. Doctor onorific in stiinte al unora din aceste institutii, el a fost totodata distins cu numeroase premii stiintifice. Consacrarea definitiva i-a adus-o insa, fara indoiala, Premiul Nvbel pentru fizica pe anul 1979, impartit cu A. Salam si G. Glashow, pentru elaborarea unei teorii unificate a interactiilor electromagnetice si slabe, impli-cind si prezicerea ^a-numitilor "curenti neutri slabi" — unul din cele mai categorice succese ale fizicii din ultimul deceniu, mai ales dupa confirmarea, la inceputul anului 1983, a existentei bozo-nilor intermediari impusi de teorie. 6 Pe tinga cele peste 1-3O articole stiintifice de specialitate, bibliografia lui Steven Weinberg mai cuprinde o monografie, citata cu respect — Gravitatie si cosmologie (1972). Probabil insa ca acest autor, care se simte la largul sau — asa cum o spune el insusi, cu un agreabil amestec de umor si orgoliu — mai cu seama in comunicarile publicate de prestigioasa "Physical Rcview", este cunoscut de marele public mai ales pentru aceste Prime trei minu te, carte publicata in 1977 si tradusa ulterior in numeroase tari ale lumii. Destinata "laicilor", adica publicului in general, cartea prezinta in mod argumentat te oria Universului in expansiune emanind de la o explozie primordiala — "marea explozie" (big Bang). Cea mai larg acceptata astazi dintre ipotezele cosmogonice, in virtutea unor spectaculoase evidente experimentale ca radiatia cosmica fosila de 3 K, teoria "marii explozii" este infatisata in paginile acestei carti intr-o versiune dramatizata prin aducerea in prim plan a celor dintii secvente ale scenariului, cele continute in primele minute ale nasterii cosmosului. Pentru un savant ca Steven Weinberg, posesor al unei eruditii complete pe intreaga intindere a problemei si, mai cu seanza, profund cunoscator al subiectului, succesul unei asemenea intreprinderi era garantat de conditia unica a claritatii scopurilor propuse. Prefata lui nu lasa nici o indoiala in aceasta privinta: ea face limpezi motivatiile autorului, limitele deliberat alese ale subiectului in cadrul cosmologiei actuale si destinatia lucrarii. in ordinea motivatiilor, cartea vrea sa comunice un sentiment pe care, trebuie sa o spunem, Steven Weinberg il impartaseste cu fiecare om de stiinta autentic: increderea, inindra si totodata cumpatata, in puterile cunoasterii. "Este un sentiment fnsufle-titor — ne spune autorul — sa poti vorbi despre astfel de lucruri (cum arata Universul la sfirsitul primei sale secunde, sau al primului minut, sau al primului an) cu un oarecare grad de incredere". in circumscrierea subiectului s-a adoptat criteriul maximei semnificatii, intarit tocmai de cerinta onestitatii elementare asupra gradului de incredere 7 pe care se apreciaza ca U prezinta cunostintele acumulate pina in prezent asupra originilor Uni-versulu i Astfel, perioada din viata cosmosului aleasa pentru studiu este cuprinsa intre CJirsta dr iO—3 secunde (O, urmat de patruzeci si doua de zerouri urmate de 1  ..) — asa numitul "timp Planck" — si primele trei minute de evolutie exploziva a acestuia. Nu lipse,sc, desigur, incursiuni in epocile ulterioare acestui violent inceput, ca si in viitorul momentului actual. Fara indoiala, faptul ca cronica istoriei Universului incepe la o farima de timp dupa momentul zero, si nu chiar la momentul zero, ridica intrebarea, candida, dar perfect justificata, "ce a fost inainte de 10 i3 secunde ?" Fizica contemporana isi marturiseste aici una din limitele sale, relative si temporare. in limbajul specialistilor, inainte de timpul Planck, insasi intelegerea curenta a spatiului si timpului, in unitatea lor revelata de teoria relativitatii a lui Einstein, inceteaza probabil,, sa ramina valabila, deoarece, spun fizicienii, "fluctuatiile cuantice dominau geometria continuumului spatio-temporal". Dezvaluirea celor mai profunde mistere ale evolutiei originare a Universului, de dincolo de CJirsta — infima, dar purtand povara unei eternitati — de 10-4 secunde, necesita probabil o noua fizica, o sinteza profurula, inca asteptata, intre relativitate si mecanica cuantica. Aceasta imprejurare ar trebui sa aiba darul de a tempera intr-o anumita masura nelinistea ontologica creata unora de implicatia aparenta a teoriei Universului in expansiune, ca pina la urma a existat, asadar, o clipa-zero, un moment al Genezei. intr-adecar, o atare punere a problemei rarnine o ipoteza in conditiile in care timpul insusi isi pierde sensul in preajma propriilor sale origini. Dincolo de 10 4a secunde stiinta nu ne poate spune, deocamdata, n im ic. Ramin doar miturile, ca explicatii s uperbe si consolatoare ale cugetului omenesc confruntat cu propriile sale limite vremelnice — si nu intamplator Steven Weinberg simte nevoia sa-si inaugureze admirabilul sau discurs rational cu, un apel la invaluitorul farmec al legendelor nordice ale Genezei. 8 Nu este mai putin adevarat ca o dezbatere mai adincita, filosofica, in planul maximei generalitati, admitind caracterul indestructibil si inepuizabil al materiei — fondat si el pe ansamblul de cunostinte furnizate de stiintele exacte — ne conduce, inevitabil, la ideea ca nu poate fi vorba de un inceput in sensul strict al cuvintului. Ex nihilo nihil ! intelegerea infinitatii materiei in sens pur cantitativ, cladit pe seriile matematice (de tipul 1+1+1+1+..) fusese denuntata inca de Hegel, care numea acest concept "infinit rau", un fals infinit, opus infinitului real, adevarat. intre infinit si finit exista o unitate dialectica indestructibila, caci, din perspectiva conexiunii si devenirii universale, orice inceput este un sfirsit si orice sfirsit este un inceput. "Clipa zero", asadar, poate fi inteleasa si ea doar metaforic, ca un moment in curgerea infinita, in devenirea universala si indestructibila a materiei. De altfel, nu intimplator, Steven Weinberg vorbeste si el de "primele trei minute" vazute ca puncte nodale in restructurarea infinita a materiei fara inceput si fara sfirsit. "inceputurile" de care vorbeste Weinberg nu se refera oare, in raport cu infinitul, doar la coltul nostru de Univers, acela in care omul, cu ajutorul stiintei iscoditoare, a putut sa patrunda pina acum? Spiritul critic, prin excelenta propriu demersului stiintific, trebuie sa prezideze asadar si lectura acestei carti. Deocamdata, istoria asupra careia stiintele naturii se pot pronunta, ipotetic desigur, incepe, prin urmare, la 10 43 secunde (dupa alti autori, la 10-as secunde) de viata a Universului. Faptul ca primele trei minute contin, cu adevarat, o bogata si dramatica incarcatura de evenimente cosmice, a caror desfasurare — asa si nu altfel —, in virtutea unor legi naturale pe deplin inteligibile in cadrul modelului "marii explozii", a facut in cele din urma posibila re-animarea acestei istorii de catre o entitate ginditoare — omul —, se desprinde limpede din urmatorul sinoptic al cronologiei cosmosului*: *Dupa Barrow, J.D. si Silk, J., "Structura universului timpuriu", Scientific American, 242, 1980, p. 118. 9 Timpul cosmie Epoca Evenimentul dominant Ani scursi dp la eveniment o Singularitate "Marea explozie" 20.10° iO-43 secunde Timpul Planck Crearea de particule elementare 20.1011 10-’ secunde Era hadronioa Anihilarea de perechi proton-antiproton 20.1011 1 secunda Era leptoniei Anihilarea de perechi elec-tron-pozitron 20.10’ 1 minut Era radiatiilor Sinteza nucleelor de deu-teriu si heliu 20.1011 1 sapt^imlna Radiatia se termalizeaza 20.1011 10 OOO ani Era substantei Universul devine dominat de substanta 20.1011 300000 ani Era decuplarii Universul devine transp a-rent 19,9997.1011 1—2.10’ ani inceperea formarii galaxiilor 18-19.10' 3.10’ ani inceperea formarii aglomerarilor de galaxii 17.1011 4.10’ Protogalaxia noastra co-lapseaza 16.1011 <4.1.10* ani Se formea'!a primele stele 5,9.1011 5.10’ ani Se naso quasarii: se formeaza populatia ii de stele 15.10° 10.10’ ani Se formeaza populatia i de stele 10.10' 15,2.10’ ani Se formeaza norul nostru interstelar 4,8.1011 15,3.10* ani Colapsarea nebuloasei pro-tosolare 4,7.10' 15,4.10’ ani Se formeaza planetele; se solidifica rocile 4,6.10" 15,7.10’ ani Pe suprafata planetelor se formeazaintens oratere 4ДЮ11 16,1.10’ ani Era arheozoica Se formeaza cele mai vechi rooi terestre 3,9.1011 17.10’ ani Apar formele de viata microscopice 3.1011 18.1011 ani Era proterozoica Se formeaza atmosfera bogata in oxig-en 2.10' 19.1011 ani Apar formele de viata macroscopice 1.1011 19,4.10" ani Era paleozoica Cele mai vechi fosile 600.10* 1 9,55.1011 ani Primii pesti 450.1 011 19,6.1011 ani Primele plante terestre 400.10* Ferigile, coniferele 300.10* 19,7.10° ani 19,8.1011 ani Era neozoicii Primele mamifere 200.lOCi 19,85.1011 ani Primele paeilr i 150.1011 19.94.1011 ani 19.95.1011 ani Era cenozoica Cele dintii primate Mamiferele devin tot mai 60.10" 50.10" numeroase 20.1 o9 ani Homo Sapiens 1.105 lQ intr-adevar, in decursul ciiorva minute, s-au consumat epoci — erele hadronica leptonica si a radiatiilor, si s-a ajuns la sinteza primelor nuclee — cele de deuteriu si heliu. Tot ce a urmat ne apare azi mai degraba ca o inlantuire a unor lungi epoci, de stabilitate. Mai mult decit atit, nicicind trecutul nu a fost mai relevant pentru prezent dccft in primele trei minute: atunci, in acea "supa primordiala", agitata de o dinamica a carei maretie nu poate fi cuprinsa in prezent decit cu dificultate, si-au stabilit identitatea si s-au manifestat cu neegalata intensitate particulele fundamentale, elementare, constituente ale substantei care implineste azi, adica in aceste milenii, douazeci de miliarde de ani! Nimic mai firesc, prin urmare, pentru avangarda fizicii contemporane a particulelor fundamentale, in rin-durile careia Steven Weinberg si-a cucerit merite definitive, decit sa se reintoarca mereu spre evenimentele fierbinti ale primelor minute, spre acel "paradis al fizicienilor" — cum numea reputatul cosmolog sovietic Ya. B. ZeldoCJici "focul primordial" al "marii explozii", in care faptele naturii se consumau la energii de care calculele si gindurile celor de azi nu pot sa se apropie decit cu respect si sfiala. Pe buna dreptate, se poate spune ca a urca in timp spre izvoarele actualei evolutii a Universului inseamna, de fapt, a cobori in spatiu spre caramizile fundamentale ale materiei. Posesoare a unor instrumente de investigatie mereu mai complexe si mai patrunzatoare, astrofizica actuala ne aduce imagini, pe intreaga gama a spectrului electromagnetic, de la miliarde de ani-lumina, invecinate cu ceea ce ar trebui sa fie primul front, unda de soc a "marii explozii" primordiale. Dar imaginile ce ne parvin in prezent de la miliarde de ani-lumina au fost emise acum tot atitea miliarde de ani. Prin urmare, adinc in spatiu noi vedem astazi primele milenii, primii ani — la limita, primele minute ale universului ! Perspectiva fascinanta de a vedea inceputurile, cu tot cortegiul de revelatii pentru stiinta contemporana si aplicatiile ei in munca si viata 11 oamen ilor, pc care ne-o deschide aceasta patrundere a adincurilor cosmosului, justifica pe deplin marile eforturi materiaJ,e si de inteligenta intreprinse pentru perfectionarea mijloacelor de observatie cu baza la sol sau pe platforme spatiale — crearea de tele-scoape cu oglinzi multiple, de retele pentru inter-ferometria de radiotelescoape, de tehnici avansate de prelucrare a informatiei date de acestea si altele. Este limpede, de asemenea — si lectura cartii va convinge in acest sens —, ca numai persistand intr-o cautare febrila si sistematica, cu mijloace mereu mai adecvate, vom putea obtine raspunsuri la cele citeva intrebari decisive, ca aceea privind, de pilda, densitatea materiei in Univers, de care depinde prognoza asupra viitorului lumii. Citeva cifre, intre care masa de repaus a neutrinului — gasita de fizicienii sovietici si suspectata in mai multe mari laboratoare din lume a fi diferita de zero — pot decide daca Universul este "deschis" sau "inchis", daca, prin urmare, actuala expansiune va continua indefinit sau se va inversa la un moment dat intr-o regresie accelerata ce va sfirsi intr-un colaps fierbinte, la fel de singular ca si inceputurile. si ce va fi atunci, in oricare din cele doua cazuri? Nimic nu ne poate impiedeca sa. ne imaginam, odata cu autorul cartii, ca, de fapt, "supa primordiala". singularitatea ce a precedat "marea explozie" concenirind intreaga materie a Universului, nu era decit produsul unei lungi decaderi, a prabusirii asupra lui insusi a unui Univers anterior, inchis. in aceasta viziune, in prezent traim doar un ciclu, inca un ciclu al unei pulsatii gigantice a unui Univers etern, oscilant! iar daca Universul nostru se va dovedi "deschis", condamnat, prin urmare, la expansiune perpetua de insuficienta densitate a materiei ce se raspindeste in spatiu, se poate oare exclude presupunerea ca, dincolo de zona accesibila deocamdat( observatiei, alte "Universuri" complementare nu colapseaza, adjudecindu-si materia Universului nostru, spre a genera cindva, din singularitatile rezultante, "mari explozii'' ce ne vor restitui zestrea pierduta? 12 Dupa cunг se vede, in astrofizica de azi, ca si in celelalte stiinte, intrebarUe nasc raspunsuri ce nasc alte intrebari, largind insa mereu orizonturile si intretinind flacara sperantei in mai mult si mai bine. Este important sa nu dezarmam niciodata, sa nu cedam tentatiei facile de a considera ca am ajuns la un capat, la o fundatura definitiva a cailor gindirii, ingaduind astfel somnului ratiunii sa ne ia in stapinire, nascind mo^trii vazuti de Goya, umilindu-ne spiritul. Cartea lui SteCJen Weinberg trebuie citita, prin urmare, atit pentru valoarea ei de instruire propriu-zisa, cit si pentru virtutea, urmarita de alftel, programatic de autor de a crea asociatii de idei fertile si insufletitoare, de felul celor pe care am incercat sa le sugerez. Ea ne arata cit de departe sintem astazi de cosmogoniile naive ale mitologiilor, ba chiar si de cele cu care ne-au deprins manualele de scoala de acum zece-douazeci de ani. si, totodata, cit de departe continuam sa fim, de "adevarul ultim", a carui cautare nu ne-o putem refuza, cu toate ca stini din ce in ce mai bine ca distanta pina la el nu va fi niciodata cu adevarat consumata. A ccasta imagine echilibrata, escnt ialmente dialectica. asupra conditiei noastre perene de cautatori si luptatori pentru mai bine inlr-un univers din a carui logica fare;n parte este, trebuie sa fie in mod fundamental optim ista. "Dar daca roadele cercetarii noastre nu ne aduc totdeauna alinare — ne spune autorul cartii —, exista cel putin o consolare in cercetarea insasi. Oamenii nu se multumesc sa-si ridice moralul cu pov^ti despre zei si uri^i, ori sa-si inchida gindurile luindu-se cu treburile zilnice; ei isi construiesc tf' escoape si sateliti si acceleratoare si stau ore nesfirsite la mesele lor de lucru cautind semnificatia datelor pe care le obtin. Efortul de a intelege lJniversul este unul dintre foarte putinele lucruri care ridica viata omului deasupra conditiei sale de simplu participant la o drama, conferindu-i in schimb ceva din maretia unei tragedii". 13 Onesta cu numerosZ:i ei cititori din afara stiintei, aceasta carte mai adauga un mesaj, important pentru statornicirea unor relatii de incredere si totala sinceritate reciproca: drumul stiintei nu este nici linear, nici neaparat mereu ascendent. "Este l esnr de inteles — arata prof. Weinberg — de ce o parte atit de vasta a istoriografiei stiintei se ocupa de succesele acesteia, de descoperiri fericite, de deductii stralucite, ori de maretele progrese miraculoase ale unui Newton sau Einstein. Dar eu socotesc ca nu este posibil sa intelegi cn adevarat succesele stiintei daca nu realizezi totodata cit de greu se obtin ele — cit de usor este sa fii abatut din drum, cit de dificil este sa st ii in orice moment care este urmatorul lucru pe care il ai de facut". Sint convins ca asemenea mesaje vor fi receptionate cu egal interes de cele mai largi cercuri de cititori. Tiparita prin grija Editurii politice, in traducerea si cu comentariile, oportune si inspirate, ale dr. Gheorghe Stratan, cartea Primele trei minute se va bucura, fara indoiala, de un succes graitor pentru setea de instruire si participare la aventura cunoasterii a publicului nostru, in climatul deosebit creat de partidul si statul nostru afirmarii puterilor stiintei. Contribuind intr-un fel propriu la comunicarea de valori intre oameni, cartea profesorului Steven Weinberg gaseste in Romania un auditoriu receptiv, cu care rezoneaza intr-o convingere comuna: ca unica fiinta in al carei destin este scris sa nu poala supravietui decit progresind, si sa nu poata progresa decit cercetind si cunoscind mereu mai mult despre cit mai multe, omul zilelor noastre trebuie sa inteleaga ca unul din sensurile limpezi ale existintei sale este sa desfaca necontenit ceea ee Lucian Blaga numea "corola de minuni a lumii", apropiindu-se mereu, cu tenacitatea ireductibila a luptatorului, dar si cu infinitul respect, cu rabdarea si bucuria poetului nostru, de misterul ti inepuizabil. Arnl. prof. iOAN URSU 14 Parintilor mei Prefata Aceasta carte s-a nascut in urma unei conferi nte pe car e am tinu t - o la i n augurarea centrului stiintific pentru studentii din primii ani de la Harvard in noiembrie 1973. Erwin Glikes, editor si presedinte al Editurii Basic, a auzit despre aceasta prelegere de la un prieten comun, Danie] Bell, si m-a indemnat s-o transform intr-o carte. La inceput ideea nu m-a entuziasmat. Desi am efectuat, din cind in cind, mici frinturi de cercetare in cosmologie, munca mea a fost mult mai mult legata de fizica microcosmosului, de teoria particulelor elementare. in afara de aceasta, fizica particulelor elementare a fost extraordinar de animata in ultimii ani, iar eu mi-am cheltuit p re a mu 11 timp d ep arte de ea, scriind, pentru diverse reviste, articole ce nu erau de specialitate. Doream foarte mult sa ma intorc in intregime la habitatul meu firesc, "Physical Review"1. Cu toate acestea, am descoperit ca nu ma pot impiedica sa nu reflectez la ideea unei carti despre universul timpuriu. Ce poate fi mai intere san t dccit problema Genezei? in afara de aceas -ta, c hi ar in universul timpuriu, si mai ales in prima lui sutime <le secunda, problemele teoriei particulelo r element are sint comune cu p rob l e mc le cosmologiei. Acum, mai mult ca oricind, este rnomentul cel mai potrivit sa se scrie despre universul din primele sale stadii de dezvoltare. Chiar in ultima decada, o teorie minutioasa despre suc 1 Revista societatii americane de fizica, fondata in anul 1893, — iVota irad. 15 cesiunea evenimentelor din universul timpuriu a devenit larg acceptata, fiind cunoscuta sub denumirea de "modelul standard". Este un fapt remarcabil sa poti spune precis cu ce anume se asemana universul la sfirsitul primei sale secunde, sau al primului minut, sau al primului an. Pentru un fizician, este imbucurator sa exprime numeric marimile, sa poata spune ca, in cutare si cutare moment, temperatura, densitatea si compozitia chimica ale universului aveau cutare si cutare valori. E adevarat ca noi nu sintem absolut siguri de toate acestea, dar este un sentiment insufletitor sa poti vorbi despre astfel de lucruri macar cu un oarecare grad de incredere. Am dorit sa transmit acest sentiment cititorului. Dar mai bine sa spun pentru cine este planuita aceasta carte. Am scris-o pentru cititorul nefamiliarizat cu matematica sau fizica, dar dispus sa-si framinte mintea cu niste argumente mai detaliate. Cu toate ca a trebuit sa introduc citeva idei stiintifice destul de complicate, in cuprinsul cartii nu se face uz de matematica in afara aritmeticii si nu se presupun in prealabil decit putine cunostinte de fizica si astronomie, dar se poate si fara ele. Am incercat sa definesc cu grija termenii stiintifici atunci cind sint folositi pentru prima oara si, in plus, am oferit un glosar de termeni de fizica si astronomie (pag. 171). Oricind a fost posibil, am scris numere ca "o suta de mii de milioane" in cuvinte, in locul notatiei stiin-tifice uzuale 1011. Aceasta nu inseamna totusi ca am incercat sa scriu o carte facila. Cind un jurist scrie pentru marele public, el presupune ca acesta nu cunoaste legea French, de pilda, sau legea impotriva rentei viagere, fara a-l desconsidera sau fara a fi condescendent din acest niotiv. As dori sa intorc compliment ul: mi-1 reprezint pe cititor ca pe un balrin avocat intelept, care nu-ini stie limba, dar care asteapta totusi sa afle niste argumente 16 convingatoare, inainte de a-si face o parere proprie. Pentru cititorul care doreste sa' vada citeva calcule ce st.au la baza afirmatiilor din carte, am preparat " Un supliment matematic", care urmeaza textului propriu-zis (pag. 181). Nivelul matematicii folosite in aceste note este accesibil oricarui cititor care poseda cunostintele din primii ani ui facultatilor avind in program cursuri de matematica si fizica. Din fericire, cele mai importante calcule din cosmologie sint destul de simple, doar ici si colo joaca un rol mai important subiecte mai delicate de relativitate generalizata sau de fizica nucleara. Cititorii care doresc sa urmareasca acest subiect la un nivel tehnic mai ridicat vor gasi mai multe tratate de specialitate (inclusiv al meu) enumerate in Sugestii pentru viitoare lecturi (p. 191). Voi lamuri de asemenea ce subiect am intentionat sa tratez in aceasta carte. in mod hotarit, nu este o carte despre toate aspectele cosmologiei. Exista o parte "clasica" a subiectului, care are de-a face mai ales cu structura in mare a universului actual: dezbaterea cu privire la natura extragalactica a nebuloaselor spirale, descoperirea deplasarii spre rosu a galaxiilor indepartate si dependenta acesteia de distanta, modelele cosmologice bazate pe relativitatea ge neralizata ale lui Einstein, de Sitter, Lemaitre si Friedmann s.a.m.d. Aceasta parte din cosmologie a fost foarte bine descrisa intr-un mare numar de carti remarcabile, si nu am intentia sa-i dau aici inca o descriere completa. Cartea de iata se ocupa de universul timpuriu si in mod special de noua sa interpretare, care a aparut dupa descoperirea fondului de radiatie cosmica, in anul 1965. Desigur, teoria expansiunii universului este un ingredient esential pentru punctul nostru de vedere cu privire la universul timpuriu, astfel incit fost constrins sa fac in cap. al ii-lea o scurta introducere in aspectele mai "clasice" ale cosmologiei. Cred ca acest capitol va oferi, chiar 17 si cititorilor total nefamiliarizati cu cosmologia, o baza suficienta pentru intelegerea recentei evolutii survenite in teoria universului timpuriu, de care se ocupa cealalta parte a cartii. Cititorul care doreste totusi o introducere amanuntita in capitolele mai vechi ale cosmologiei este indemnat sa consulte cartile enumerate in Sugestii pentru ( iitoare lecturi. Pe de alta parte, n-am reusit sa gasesc nici o re la tare mai coerenta a istoriei recente a cosmologiei. Prin urmare, am fost obligat Ba studiez eu insumi citeva subiecte, cu deosebire fascinanta problema de ce n-au fost intreprinse, cu mult inainte de 1965, cercetari pentru descoperirea fondului de radiatie crs nica din domeniul microundelor. (Aceasta este discutata in cap. al Vi-lea). Nu-mi privesc cartea ca pe o istorie definitiva a acestor evenimente — am prea mult respect pentru efortul si atentia reclamate de detaliile din istoria stiintei pentru a intretine vreo iluzie in aceasta privinta. Voi fi mult mai fericit daca un adevarat istoric al stiintei va folosi aceasta carte ca pe un punct de plecare si va scrie o istorie adecvata a ultimilor treizeci de ani de cercetari cosmologice. Le sint extrem de recunoscator lui Erwin Glikes si Farrell Phillips de la Editura Basic pentru valoroasele lor sugestii in pregatirea manuscrisului pentru publicare. Am fost ajutat, <le asemenea, in scrierea acestei carti, mai mult decit as putea spune, de sfaturile prietenesti ale colegilor mei fizicieni si astronomi. Pentru a-si fi asumat sarcina dificila de a citi si comenta pe portiuni cartea, doresc in mod deosebit sa le multumesc urmatorilor: Ralph Alpher, Bernard Burke, Robert Dicke, George Field, Gary Fein-Lerg, William Fowler, Robert Herman, Fred Hoyle, Jim Peebles, Arno Penzias, Bill Press, Ed Purcell si Robert  Vagoner. Datorez, de asemenea, multumiri lui 1 saac Asimov, i. Bernard Cohen, Martha Liller si Philip MoiTison pentru informatiile furnizate in legatura cu diferite su 18 biecte speciale. ii sint in mod deosebit recunoscator lui Nigel Calder pentru a fi citit intreaga lucrare, incepind cu prima ciorna, si pentru comentariile sale pline de competenta. Nu pot spera ca aceasta curte este acum fara greseli sau puncte obscure, dar sint sigur ca este cu niult mai clara si mai ingrijita de cit ar fi fost fara ajutorul generos pe care am avut tansa sa-l primesc. STEVEN WEiNBERG Cambridge, Jfassachuselts iulie 1976 i iNTRODUCERE: URiAsUL si VACA Originea universului este lamurita in Tinara Edda, o culegere de mituri norvegiene, alcatuita in jurul anului 1220 de magnatul islandez Snorri Sturleson. La inceput, spune Edda, nu era nimic. "Pamintul inca nu era, nici Cerul de deasupra, fiinta numai o prapastie si iarba nicaieri". La nord si la sud de nimic se-ntindeau tarimuri de ger si de foc, N iflheim si Muspelheim. Caldura de la Muspelheim a topit o parte din gheata din Nifl-heim, iar din picaturile de apa a crescut un urias, Ymer. Dar cu ce se hranea Ymer? Se pare ca acolo se afla si o vaca, Audhumla. Dar ea cu ce se hranea? Ei bine, pe acolo se gasea si ceva sare. si asa mai departe. N-as vrea sa ofensez nici un fel de sentimente religioase, nici macar pe cele ale vikingilor, dar cred ca este corect sa spun ca tabloul de mai sus nu prea este satisfacator pentru explicarea originii universului. Chiar neglijind toate obiectiile impotriva marturiilor bazate pe zvonuri, istoria aceasta ridica la fel de multe intrebari ca acelea la care raspunde, iar fiecare raspuns implica o noua complicare a conditiilor initiale. Nu putem pur si simplu sa zimbim citind Edda si sa evitam astfel orice speculatie cosmogonica; indemnul de a urmari istoria universului inapoi, pina la inceputuri, este irezistibil. De la intemeierea stiintei moderne, din secolele al XVi-lea si al XVii-lea, fizicienii si astronomii s-au reintors mereu la problema originii universului. 21 Totusi, cercetarile de a cest fel aveau o proasta rr p utatie. Mi-amintesc ca, pe vremea cind eram student, si apoi in anii '50, cind mi-am inceput propriile cercetari (consacrate altor probleme), studiul universului timpuriu nu era privit, in general, ca un subiect cu care sa se ocupe un om de stiinta respectabil. Pe atunci o astfel de judecata nu era lipsita de temei. intr-adevar, in mai toata evolutia fizicii si astronomiei moderne, pur si simplu n-au existat observatii adecvate, nici suficiente fundamente teoretice pe care sa se construiasca o istorie a universului timpuriu. Acum, mai exact in ultima decada, totul s-a schimbat. O teorie a universului timpuriu a devenit atit de larg acceptata, incit astronomii o denumesc adesea "modelul standard". Este vorba, mai mult sau mai putin, despre ceea ce se numeste teoria "marii explozii" ("big Bang"), dar completata cu indicatii mult mai amanuntite cu privire la compozitia universului. Aceasta teorie a universului timpuriu este subiectul cartii de fata. Pentru a intelege scopul cartii no as tre, este folositor sa incepe m cu o sumara istorie a uni versului timpuriu, asa cum este el inteles in cadrul modelului standard. Aici vom face numai o trecere rapida in revista, dar capitolele urmatoare vor explica detaliile acestei istorii, ca si moti ve le de a avea incredere in fiecare dintre ele. La inceput a fost o explozie. Nu o explozie ca pe pamint, pornind dintr-un centru bine definit si riispindindu-se pentru a cuprinde din ce in ce mai mu11 din aerul inconjurator, ci o explozie care a avut loc simultan peste tot, umplind de la inceput tot spatiul, unde fiecare particula a f ost proiectata departe de orice alta particula. "Tot spatiul" in acest context poate insemna fie orice univers in finit, fie orice univers finit, curb a t inspre sine insusi, ca suprafata unei sfere. Nici una dintre aceste posibilitati nu este usor de inteles, dar aceasta nu ne va opri din drum; 22 1n universul timpuriu, n-are nici un fel de importanta daca spatiul este finit sau infinit. Dupa circa o sutime de secunda — momentul cel mai indepartat de care putem vorbi cu o anumita siguranta —, temperatura universului era de o suta de mii de milioane (1011) de grade Celsius. Ace a sta inseamna ca era mult m ai fierbinte decit chiar centrul celei mai fierbinti stele; atit de fierbinte, incit nici una dintre componentele materiei obisnuite, moleculele, atomii si nici nucleele atomilor, nu putea sa existe. in locul lor, materia dislocata de aceasta explozie in toate partile era formata din diferite tipuri de asa-numite particule elementare, care sint obiectele de studiu ale fizicii nucleare de energii inalte din zilele noastre. in carte vom intilni mereu si mereu aceste particule, dar deocamdata va fi suficient sa le numim doar pe cele care au fost mai abundente in universul timpuriu, lasind explicatiile mai amanuntite pentru cap. aJ Ui-lea si al iV-lea. Un tip de pa rticula care a fost prezenta din abundenta este electronul, particula incarcata negativ, care curge prin fire in curentii electrici si care formeaza azi partea exterioara a tuturor atomilor si moleculelor din univers. O alta particula ras-pindita pe-atunci era pozitronul, avind sarcina pozitiva si masa exact egala cu aceea a electronului. in universul actual, pozitronii se gasesc numai in laboratoarele de energii inalte, in anumite feluri de dezintegrare si in fenomene astronomice violente, ca razele cosmice sau supernovele, dar in universul timpuriu numarul pozi-ti-onilor era aproape egal cu numarul electronilor. in afara de electroni si pozitroni, exista aproximativ acelasi numar din diferite feluri de neutrini, particule fantomatice fara masa sau sarcina electrica. in sfirsit, universul era plin cu lumina. Acest lucru nu trebuie considerat separat fata de particule, intrucit teoria cuantica ne spune ca 1 umina consta din particule cu masa zero 1 si cu 1 Autorul are in vedere masa de repaus. — Nota trad, 23 sarcina zero, cunoscute sub numele de fotoni. (De fiecare data cind un atom din filamentul unui bec trece dintr-o stare cu energie mai mare la o stare cu energie mai mica se emite un foton. Atit de multi fotoni ies dintr-un bec, incit ei par sa constituie un tot in valul continuu al luminii, dar o celula fotoelectrica poate numara fotonii individuali unul cite unul.) Fiecare foton poarta o cantitate bine definita de energie si de impuls, ambele dependente de lungimea de unda a luminii. Pentru a ne reprezenta cum umplea lumina intregul univers timpuriu, putem spune ea numarul si energia medie a fotonilor erau aproape egale cu cele ale electronilor, pozitronilor ori neutrinilor. Aceste particule — electroni, pozitroni, neu-trini, fotoni — erau create in permanenta de energia pura si apoi, dupa o viata scurta, erau din nou anihilate. Numarul lor, ca atare, nu era prestabilit, ci fixat doar de balanta dintre procesele de creare si anihilare. Din aceasta balanta putem deduce ca densitatea acestei supe cosmice la temperatura de o suta de mii de milioane de grade centigrade era de circa patru mii de milioane (4x109) de ori mai mare decit densitatea apei. Exista, de asemenea, o impuritate de particule grele, protoni si neutroni, care, in lumea noastra, sint constituentii nucleelor atomice. (Protonii sint incarcati pozitiv; neutronii sint ceva mai grei, fiind neutri din punct de vedere electric). Proportiile erau de aproximativ un prot on si un neutron pentru fiecare o mie de milioane de electroni, ori pozitroni, ori neutrini, ori fotoni. Acest numar — o mie de milioane de fotoni de fiecare particula nucleara — este o cantitate de importanta cruciala, care trebuie determinata prin observatii pentru elaborarea modelului standard al universului. Descoperirea fondului de radiatie cosmica, prezentata in cap. al iii-lea, a reprezentat de fapt o masurare a acestui numar. Pe masura ce explozia a continuat, temperatura a scazut, atingind treizeci de niii de milioane (3 x 1010) de grade centrigrade dupa circa o zecime 24 ie secunda; zece mii de milioane dupa o secunda si trei mii de milioane de grade dupa aproape paisprezece secunde. La aceasta temperatura, universul se facuse suficient de rece, astfel incit electronii si pozitronii sa inceapa sa se anihileze mai repede decit puteau fi creati din nou de catre fotoni si neutrini. Energia emisa de aceasta anihilare a materiei a incetinit temporar ritmul racirii universului, dar temperatura a continuat sa scada, atingind in cele din urma, la sfirsitul primelor trei minute, valoarea de o mie de milioane de grade. Temperatura a devenit atunci suficient de scazuta pentru ca protonii si neutronii sa inceapa formarea de nuclee mai complexe, incepind cu nucleele hidrogenului greu (numit si deuteriu), care sint compuse dintr-un neutron si un proton. Densitatea era inca destul de ridicata (ceva mai mica decit a apei), astfel incit aceste nuclee usoare erau capabile sa se asocieze in cele mai stabile nuclee usoare, cele de heliu, formate din doi protoni si doi neutroni. La sfirsitul primelor trei minute, universul era alcatuit mai ales din lumina, neutrini si anti-neutrini. Exista si o mica proportie de material nuclear, format din aproximativ 73°  0 hidrogen si 27 % heliu, si un numar la fel de mic de electroni, ramasi din era anihilarii electronilor cu pozitronii. Aceasta materie a continuat sa se imprastie, devenind in mod continuu mai rece si mai putin densa. Mult mai tirziu, dupa citeva sute de mii de ani, materia a devenit suficient de rece, astfel incit electronii sa se asocieze cu nucleele, pentru a forma atomi de hidrogen si de heliu. Sub influenta gravitatiei, gazul rezultat a inceput sa formeze ingramadiri, care, in cele din urma, s-au condensat, alcatuind galaxiile si stelele din universul actual. Cu toate acestea, materialul de compozitie cu care stelele si-au inceput viata a fost exact acela preparat in primele trei minute. Modelul standard schitat mai sus nu este imaginea cea mai satisfacatoare despre originea universului. Ca si in Tinara Edda, exista o stinjem-toare ambiguitate chiar despre inceput, despre 25 aproximativ prima sutime de secunda. De asemenea, este nevoie, din pacate, sa se fixeze conditiile initiale, in mod special proportia initiala de o suta de milioane la unu intre fotoni si particulele nucleare. ^m prefera, desigur, o intelegere mai profunda a acestei cerinte logice a teoriei. De exemplu, o teorie alternativa, care, din punct de vedere filosofic, pare cu mult mai atractiva, este asa numitul model stationar. in aceasta teorie, propusa la sfirsitul anilor '40 de Herman Bondi, Thomas Gold si (intr-o formulare oarecum diferita) Fred Hoyle, universul a fost intotdeauna aproape exact asa cum este acum. Pe masura ce s-ar extinde, s-ar crea in permanenta materie noua, care ar umple distantele dintre galaxii. in mod potential, orice intrebare de ce este universul asa cum este are ca raspuns, in aceasta teorie, afirmatia ca el este asa cum este intrucit numai in acest fel se poate mentine neschimbat. Problema universului timpuriu este deci desfiintata, intrucit universul timpuriu nici n-ar fi existat. Cum s-a ajuns atunci la "modelul standard" ? si cum a inlaturat acesta din urma alte teorii, ca teoria starii stationare? in aceasta privinta, consensul cu privire la modelul standard este datorat obiectivitatii astrofizicii moderne, si nu deplasarilor preferintelor filosofice ori influentei "mandarinilor" astrofizicii, ci presiunii datelor experimentale. Urmatoarele doua capitole vor prezenta doua mari argumente-cheie oferite de observatiile astronomice care ne-au condus la modelul standard — descoperirea recesiunii galaxiilor departate si punerea in evidenta a fondului de unde radio care umplu universul. Aceasta este o poveste bogata pentru orice istoric al stiintei, plina de starturi gresite, de posibilitati irosite, de preconceptii teoretice si influentata de rolul personalitatilor stiintifice. Dupa aceasta trecere in revista a cosmologiei de observatie, voi incerca sa reunesc datele disparate pentru a obtine o imagine coerenta a conditiilor fizice din universul timpuriu. in felul acesta 26 ne vom putea intoarce la primele trei minute cu mai multe de t ali i. O tratare cinematica a problemei pare adecvata: cadru cu cadru, vom vedea universul extinzindu-se, racindu-se si formindu-se. Vom incerca, de asemenea, sa privim putin in era care este inca inval uita in mister - prima sut i me de secunda — si ce s-a petre cut inaintea ei. Putem fi, oare, cu adevarat siguri de modelul standard? Va fi acesta inlaturat de descoperiri noi si inlocuit cu o alta cosmogonie, ori chiar cu mo de lul starii stationare readus la lumina ? Pcsibil. Nu pot nega un se nt im e nt al irealului cind scriu despre primele trei minute, ca si cum am sti cu a de varat despre ce-a fcst vorba. Cu toate acestea, chiar daca va fi eventual depasit, modelul standard va fi jucat pina atunci un rol de mare i m po rt a nt a in istoria cos mo logi e i. devenit un lucru respectabil (desi numai in aproximativ ultimii zece ani) sa testezi ideile teoretice din fizica siu astrofizica studiindu-le consecintele in contextul modelului standard. De asemenea, a devenit o practica raspindita folosirea modelului standard ca o baza teoretica pentru justificarea programelor de observatii astronomice. Astfel, modelul standard furnizeaza un limbaj comun de baza, care permite teoreticienilor si astronomilor de observatie sa-si aprecieze reciproc activitatea. Daca, intr-o zi, modelul standard va fi inlocuit de o te ori e mai buna, aceasta S3 va datora probabil observatiilor ori calculelor care-si vor extrage motivatiile chiar din modelul standard. in ultimul capitol voi spune cite ceva despre viitorul universului. Universul poate sa se extinda pentru totdeauna, devenind tot mai rece, mai gol si mai lipsit de viata. Ca o alternativa, universul se poate contracta, sf ariniind gala xiil e si ste le le, atomii si nucleele atomice si intorcindu-le la constitui entii lor. Toate problemele cu care sintein confruntati acum in intelegerea p rime lor trei minute vor aparea atunci d in nou in legatura cu prezicerea cursului evenimentelor din ultimele trei minute. 27 ii EXPANSiUNEA UNiVERSULUi O privire spre cerul nocturn ne ofera impresia coplesitoare a unui univers neschimbator. Este adevarat, norii sint purtati peste globul lunii, cerul se roteste in jurul stelei polare, la intervale mai lungi de timp luna insasi creste si descrrste, iar planetele si luna se misca pe fundalul de stele. Noi stim insa ca toate acestea sint mai ales f eno -mene locale, cauzate de miscari din sistemul nc s tru solar. Dincolo de planete, stelele par nemiscate.  i Desigur, stelele se deplaseaza cu viteze de pina la citeva sute de kilometri pe secund a, astfel incit, i ntr-un an, o stea rapida p oate calatori in jur de zece mii de milioane de kilometri. Aceasta depla-s are este insa de mii de ori mai mica decit distanta pina la cele mai apropiate stele, drept care pozitia lor aparenta pe cer se modifica foarte incet. (De exemplu, steaua relativ rapida cuno scut a sub numele de steaua Barnard se afla o la distant a de circa 56 de milioane de milioane de kilometri; ea se misca perpendicular pe raza vizuala cu ci rca 89 de km  s sau cu 2,8 mii de milioane de kilometri pe an si, in consecinta, pozitia ei aparenta se deplaseaza intr-un an cu un unghi de 0,0029 grade). Astronomii numesc modificarea pozitiei aparente pe cer a celor mai apropiate stele "miscare proprie". Pozitia aparenta pe cer a stelelor niai d e par tate se modifica atit de incet, incit miscarea lor proprie nu poate fi detecta ta nici cu ajutorul celor mai indelungate observatii. 28 Vom vedea mai departe ca aceasta impresie de nemiscare este iluzorie. Observatiile astronomice despre care va fi vorba in acest capitol ne dezvaluie ca universul se afla intr-o st are de explozie violenta, in care marile insule de stele cunoscute sub numele de galaxii sint azvirlite departe una de cealalta cu viteze care se apropie de viteza luminii. Mai departe, putem extrapola aceasta explozie inapoi in timp si conchide ca toate galaxiile trebuie sa fi fost mult mai apropiate la un moment dat in trecut — atit de apropiate, incit, de fapt, nici o galaxie sau stea si nici macar atomii sau nucleele atomice n-ar fi putut avea o existenta separata. Aceasta este perioada pe care o numim "univers timpuriu" si care constituie subiectul ca^ii de fata. Cunostintele noastre despre expansiunea universului se bazeaza in intregime pe faptul ca astronomii pot determina viteza de miscare a unui corp luminos de-a lungul razei vizuale cu mult niai mare acurateta decit perpendicular pe directia razei vizuale. Tehnica determinarilor face uz de o proprietate comuna tuturor miscarilor ondulatorii, cunoscuta sub numele de efectul Doppler. Cind urmarim o unda sonora sau luminoasa de la o sursa in repaus, intervalul dintre sosirea a doua creste ale undelor la instrumentele noastre de masura este egal cu intervalul dintre doua creste la emergenta lor din sursa. Dar, daca sursa se departeaza de noi, intervalul de timp dintre sosirea a doua creste succesive ale undelor creste fata de timpul dintre plecarile acestora de la sursa din cauza ca fiecare creasta are ceva mai mult de calatorit pina la noi decit cea precedenta. intervalul de timp dintre doua creste este exact lungimea de unda impartita la viteza de propagare a undei, astfel incit o unda emisa de o sursa ce se departeaza de noi va apare cu o lungime de unda niai mare decit daca sursa ar fi in repaus. (Mai exact, cresterea relativa a lungimii de unda este egala cu raportul dintre viteza sursei si viteza sunetului insusi, asa cuni se arata in nota matematica 1, p. 181). in mod asemanator, daca 29 sursa se misca spre noi, intervalul dintre sosirea la observator a doua creste succesive descreste, intrucit fiecare creasta succesiva are de parcurs o distant a mai scu rta si undele ne apar cu lun gimi de unda mai scurte. Este ca si cind un comis-voiajor ar trimite scrisori acasa in mod regulat, o data pe saptamina in timpul calatoriilor sale; cit timp el se departeaza de casa, fiecare scrisoare succesiva are de mers ceva mai mult decit cea precedenta, astfel incit scrisorile vor sosi mai rar decit una pe saptamina. Pe drumul inapoi spre casa, fiecare scrisoare succesiva are o distanta mai scurta de parcurs, astfel incit acestea vor sosi mai des decit una pe saptamina. Este usor, in zilele noastre, sa obse r vam efectul Doppler la undele sonore — n-avem decit sa iesim la marginea autostrazii si sa constatam ca motorul unui automobil rapid are un zgomot mai ascutit (adica de lungime de unda mai scurta) atunci cind se apropie decit atunci cind se departeaza. Se pare ca efectul a fost pus in evidenta pentru prima data si la undele luminoase, si la cele sonore de J ohann Christian Doppler, profesor de matematica la scoala reala din Praga, in 1842. Efectu l Doppler pentru sunete a fost demonstrat de meteorologul olandez Christopher Heinrich Die-trich Buys-Ballot intr-un atragator experiment in 1845. Ca sursa sonora mobila, el a folosit o orchestra de trompeti urcati intr-un vagon deschis de cale ferata, mergind in viteza, la tara, linga Utrecht. Doppler a crezut ca acest efect poate explica de ce stelele au culori diferite. Lumina de la stelele care se departeaza de pamint va fi deplasata catre lungimi mai mari de unda si, intrucit lumina rosie are lungimea de unda mai mare decit media lungimii de unda pentru lumina vizibila, o astfel de stea ar aparea mai rosie decit med ia stelelor. in mod asemanator, lumina de la stelele care se misca spre pamint va fi deplasata spre lungimi de unda mai mici, astfel incit steaua respectiva poate apare mai albastra decit in mod obisnuit. D a r, in curind, Buys-Ballot si altii au aratat ca efectul 80 Doppl er n-are, in esenta, n i ni i c de-a fa ce cu culoarea stelei. Este adevarat ca lumina albastra a unei stele ce se indeparteaza este deplasata spre rosu, dar, in acelasi timp, o parte din spectrul ultraviolet, in mod normal invizibil, esle deplasata in partea albastra a spectrului vizibil, aslfel incit, in ansamblu, culoarea nu se schimba. Stelele au de fapt culori diferite mai ales din cauza temperaturilor diferite ale suprafetei lor. Efectul Doppler a incepui sa joace un rol de o enorma importanta in astronomie din 1868, cind a fost aplicat Ja studiul liniilor spectrale individuale. Cu mai niulti ani inainte, si anume in 1814-1815, opticianul mtinchenez Joseph Fraun-hofer a descoperit ca, trecind o raza de soare printr-o fanta si apoi printr-o prisma de sticla, spectrul colorat care rezulta este intretaiat de sute de linii intunecate, fiecare dintre ele fiind o imagine a fantei. (Citeva dintre aceste linii au fost observate chiar niai inainte de  Villiam Hyde Wollaston in 1802. dar n-au fost studiate atunci prea atent.) Liniile intunecate erau gasite mereu in dreptul acelorasi culori, fiecare corespunzind unei lungimi de unda bine definite. Aceleasi linii spectrale intunecate au fost gasite de Fraunhofer in aceleasi pozitii in spectrele lunii si ale stelelor mai stralucitoare. in curind s-a inteles ca aceste linii intunecate sint produse de absorbtia selectiva a luminii cu anumite lungimi de unda, atunci cind lumina emisa de suprafata fierbinte a stelei trece prin atmosfera sa exterioara mai rece. Fiecare linie este datorata absorbtiei luminii de catre un element chimic anume, astfel incit a devenit posibil sa se determine faptul ca elementele din soare (sodiul, fierul, magneziul, calciul si cromul etc.) sint aceleasi cu cele gasite pe pamint. (Astazi stim ca un foton care ar avea lungimea de unda egala cu aceea a liniilor intunecate din spectru ar avea in acela si timp exact energia necesara pentru ridicarea unui atom din starea sa energetica cea mai joasa la una din starile sale excitate.) in 1868, sir William H uggins a reusit sa arate ca liniile intunecate din spectrele citorva dintre 31 stelele niai stralucitoare sint usor deplasate catre rosu sau albastru fata de pozitia lor normala din spectrul soarelui. El a interpretat acest rezultat in mod corect, ca fiind o deplasare Doppler, datorata indepartarii stelei fata de pamint sau miscarii in sens invers. De exemplu, lungimea de unda a fiecarei linii intunecate a stelei Capella este mai mare decit lungimea de unda a liniei corespunzatoare din spectrul solar cu 0,01 % ; aceasta deplasare spre rosu arata ca steaua Capella se departeaza de noi cu viteza de 0,01% din viteza luminii, ceea ce inseamna 30 de kilometri pe secunda. Efectul Doppler a fost folosit in decadele urmatoare pentru determinarea vitezelor protu-berantelor solare, ale stelelor duble sau ale inelelor lui Saturn Determinarea vitezelor cu ajutorul masurarii deplasarilor Doppler este o tehnica de o niare acuratete intrinseca, intrucit lungimea de unda a liniilor spectrale poate fi masurata cu o foarte mare precizie; nu este neobisnuit sa gasim in tabele lungimi de unda date chiar si cu opt cifre semnificative. De asemenea, aceasta tehnica isi pastreaza acuratetea oricare ar fi distanta pina la sursa de lumina, insa cu conditia sa ofere suficienta lumina pentru a distinge liniile spectrale pe fondul radiatiei cerului nocturn. Cu ajutorul efectului Doppler s-au aflat si valorile tipice ale vitezelor stelelor amintite la inceputul acestui capitol. Tot efectul Doppler ne i aspunde la intrebarea care este distanta pina Ja cele mai apropiate stele. Daca ghicim ceva despre directia de miscare a stelei, atunci deplasarea Doppler ne ofera valoarea vitezei stelei atit de-a lungul razei vizuale, cit si dupa directia perpendiculara a acesteia din urma, astfel incit masurarea deplasarii aparente a stelei pe sfera cerea-sca ne spune cit de departe se afla steaua de pamint. Dar efectul Doppler a inceput sa furni-zr ze rezultate importante pentru cosmologie numai atunci cind astronomii au inceput sa studieze spectrele obiectelor aflate la o distanta mult mai m are decit stelele vizibile. Dar voi reveni 32 la efectul Doppler dupa ce voi spune mai intii cite ceva despre descoperirea acestor obiecte. Am inceput acest capitol cu o privire indreptata spre cerul nocturn. in afara de luna, planete si stele, mai exista alte doua obiecte vizibile, de mai mare importanta cosmologica, pe care le-as fi putut mentiona. Unul dintre acestea este atit de evident si de stralucitor, incit uneori rsLe vizibil chiar prin ceata orasului. Este dunga de lumini intinsa intr-un cerc mare de-a latul sferei ceresti si cunoscuta din timpuri vechi sub numele de Calea Lactee. in anul 1750, fabricantul englez de instrumente Thomas Wright a publicat o carte remarcabila, Teoria originala sau noua ipoteza asupra universului, in care a sugerat ca stelele sint grupate ca intr-o lespede turtita, o "piatra de moara", de grosime finita, dar extinsa la distante mari in toate directiile in planul lespezii. Sistemul solar se afla in interiorul acesteia, asa ca noi vedem mult mai multa lumina atunci cind privim de pe pamint de-a lungul planului lespezii decit atunci cind privim in orice alta directie. Acest tablou este si imaginea Caii Lactee. Teoria lui VVright a fost de mult confirmata. Astazi, Calea Lactee este imaginata ca un disc turtit de stele cu un diametru de 80 OOO de ani-lumina si cu o grosime de 6 OOO de ani-lumina. Ea poseda de asemenea un halo sferic de stele cu diametrul de aproape de 100 OOO de ani-lumina. Masa totala este estimata la circa 100 de mii de milioane de mase solare, dar unii astronomi ere d ca in haloul sferic poate exista o masa mult mai mare. Sistemul solar se afla la circa 30 OOO de ani-lumina fata de centrul discului si usor spre "nord" fata de planul sau central. Discul se roteste cu viteze pina la 250 de kilometri pe secunda si prezinta uriase brate spirale. Toate la un ioc alcatuiesc o priveliste mareata, cu conditia sa poata fi vazuta din afara! intregul sistem este acum denumit uzual Galaxia sau, adoptind un punct de vedere mai general, "galaxia noastra". 33 Cealalta caracteristica interesanta pentru cosmologie a cerului de noapte este mai putin evidenta decit Calea Lactee. Exista in constelatia Andro-meda o pata cetoasa, nu prea usor de vazut, dar clar observabila intr-o noapte favorabila, daca stii unde sa privesti. Prima mentiune scrisa despre acest obiect pare sa fie o enumerare existenta in Cartea stelelor fixe alcatuita in anul 964 e.n. de catre astronomul persan Abdurrahman Al-Sufi. El 1-a descris drept "un norisor". Dupa aparitia telescoapelor, au fost descoperite tot mai multe astfel de obiecte extinse spatial, iar astronomii din secolele al XVii-lea si al XViii-lea le gaseau pe cind se ocupau de cautarea altor corpuri ceresti care le pareau cu adevarat interesante si anume cometele. Pentru a oferi o lista utila de obiecte la care sa nu priveasca atunci cind "vineaza" comete, Charles Messier a publicat in 1781 un catalog, devenit celebru, Nebuloase si nori stelari. Astronomii se mai refera si astazi la cele 103 obiecte din acest catalog, folosind numerotarea lui Messier — astfel nebuloasa din Andro-meda este obiectul M31, nebuloasa Crabului este M1 s-a.m.d. Chiar din vremea lui Messier era clar ca aceste obiecte cu extindere spatiala nu sint toate la fel. Citeva sint indiscutabil aglomerari de stele, cuni ar fi Pleiadele (M45). Altele sint nori neregulati de gaz incandescent, adesea colorati, ori asociati cu una sau mai multe stele, ca nebuloasa Uriasului din Orion (M42). Astazi stim ca obiectele de aceste doua tipuri se afla in galaxia noastra si nu ne vom ocupa de ele aici. Cu toate acestea, circa o treime din obiectele din catalogul lui Messier erau nebuloase albe de forme e liptice destul de regulate, dintre care cea mai proeminenta era nebuloasa din Andronieda (M31). Pe masura ce telescoapele se perfectionau, mii de astfel de obiecte au fost descoperite, iar spre sfirsitul secolului al XlX-ka la citeva dintre ele au fost identificate brute spirale, inclusiv la M31 si M33. Cu toate acestea, nici cele mai bune telescoape din secolele al XVi i l-lea si al XlX-lea n-au reusit sa determine 34 daca nebuloasele eliptice sau spirale sini alcatuite din 8 te le, as tfp l ilicit originea galaxiilor a ramas neclara. immanuel Kant pare sa fi fost primul care a presupus ca unele nebuloase sint galaxii ca si galaxia noastra. Preluind teoria lui Wright despre Calea Lactee, Kant a sugerat in anul 1755, in lucrarea sa istoria generala a naturii si teoria cerului, ca nebuloasele, "ori mai degraba o specie de nebuloase", sint cu adevarat discuri circulare, de aproape aceleasi dimensiuni si forme ca si galaxia noastra. Ele apar eliptice din cauza ca cele mai multe sint vazute dintr-o parte si, desigur*, sint palide din cauza ca sint atit de indepartate. ideea unui univers im pinzit de galaxii asemanatoare cu galaxia noastra a devenit la inceputul secolului al XiX-lea larg raspindita, desi inca nu universal acceptata. Raminea totusi o posibilitate deschisa ca aceste nebuloase spirale si eliptice sa poata fi dovedite ca apartinind galaxiei noastre, asa cum s-a intimplat cu alte obiecte din catalogul Messier. O mare sursa de confuzie a fost observarea unor nebuloase spirale in care explodau stele. Daca aceste nebuloase ar fi fost. cu adevarat galaxii independente, prea indepartate fata de noi ca sa putem individualiza stelele, atunci exploziile ar fi trebuit sa fie incredibil de puternice pentru a fi atit de stralucitoare la distante atit de mari. in legatura cu aceasta, nu pot rezista sa nu citez un exemplu de proza stiintifica din secolul al XiX-lea, in perioada ei de maturitate. Scriind in 1893, istoricul englez al astronomiei Agnes Mary Clerke remarca: "Bine cunoscuta nebuloasa din Andromeda si marea spirala din Ciinii de vinatoare sint cele mai remarcabile dintre cele care eniit un spectru continuu; ca o regula generala, emisiunile tuturor acestor nebuloase care apar ca un fenomen de aglomerare de stele, vazute tulburi din cauza distantelor uriase, apartin aceluiasi tip. Ar fi totusi mult prea devreme sa se conchida de aici ca ele sint cu adevarat aglomerari de corpuri asemanatoare cu soarele. hnprobabilitatea unei 35 asemenea asertiuni a fost mult marita de aparitia, la un interval de un sfert de secol, a unor explozii stelare in doua dintre ele. Practic este neindoios ca, oricit de distante ar fi nebuloasele, stelele sint tot atit de departate; deci, daca particulele constituente ale celor dintii ar fi sori, atunci distantele la care lumina lor slaba aproape ar disparea ar fi, asa cum a aratat d-l Proctor, la o scara de marime pe care imaginatia noastra refuza sa o contemple". Astazi stim ca aceste explozii stelare erau, intr-adevar, "la o scara de marime pe care imaginatia noastra refuza sa o contemple". Ele erau supernove, explozii in care o singura stea atinge luminozitatea intregii galaxii. Dar aceste fapte nu erau cunoscute in 1893. Problema naturii nebuloaselor eliptice si spirale nu poate fi rezolvata fara o metoda sigura de determinare a distantei pina la ele. Un asemenea criteriu a fost descoperit dupa construirea teles-scopului de o suta de toli1 de pe muntele Wilson de linga Los Angeles. in 1923, Edwin Hubble a fost primul care a reusit sa identifice stele separate in nebuloasa din Andromeda. El a gasit in bratele ei spirale citeva stele cu stralucire variabila, cu acelasi fel de variatie periodica a luminozitatii ca a stelelor numite variabile Cefeide, o clasa de stele din galaxia noastra. Explicatia importantei unei astfel de descoperiri consta in faptul ca, in decada anterioara, lucrarile lui Henrietta Swan Leavitt si Harlow Shapley de la observatorul Colegiului Harvard au oferit o relatie strinsa intre perioadele de variatie ale Cefeidelor si luminozitatile lor absolute. (Luminozitatea absoluta este puterea totala a radiatiei emise de un obiect astronomic in toate directiile. Luminozitatea aparenta este puterea radiatiei primite de noi pe fiecare centimetru patrat al oglinzii telescopului. Luminozitatea aparenta — mai degraba decit cea absoluta — determina gradul subiectiv 1e stralucire al obiectelor astronomice. Desigur, * Adica 252 cm. — Nota trad. 36 luminozitatea aparenta depinde nu numai de luminozitatea absoluta, ci si de distanta; in acest fel, cunoscind ambele luminozitati ale unui obiect astronomic,- si pe cea absoluta, si pe cea relativa, putem deduce distanta.) Hubble, studiind luminozitatea aparenta a Cefeidelor din nebuloasa din Andromeda si estimind luminozitatea ]or absoluta cu ajutorul perioadelor, a putut sa calculeze imediat distanta pina la ele si deci si distanta pina la Andromeda, folosind regula simpla ca luminozitatea aparenta este proportionala cu luminozitatea absoluta si invers proportionala cu patratul distantei. Concluzia sa a fost ca nebuloasa din Andromeda este la o distanta de 900 OOO de ani-lu-mina, adica de zece ori mai departe decit cele mai departate obiecte cunoscute din galaxia noastra. Mai multe recalibrari ale relatiei dintre perioada si luminozitate, efectuate de Walter Ba ade si de altii, au reevaluat distanta pina la nebuloasa din Andromeda, considerata azi a fi de peste doua milioane de ani-luinina, dar concluzia era clara inca in 1923: nebuloasa din Andromeda si mii de nebuloase similare sint galaxii ca si galaxia noastra, umplind2 universul pina la mari distante in toate directiile. Dar chiar inainte de a fi fost stabilita natura extragalactica a nebuloaselor, astronomii au reusit sa identifice linii din spectrele acestora cu linii cunoscute din spectrele atomice. Cu toate acestea, in decada 1910-1920, Vesto Melvin Slipher, de la observatorul Lowell, a descoperit ca liniile spectrale ale multor nebuloase sint usor deplasate spre rosu sau albastru. Aceste deplasari au fost imediat atribuite efectului Doppler, indicind faptul ca nebuloasele se departeaza sau se apropie de pamint. S-a determinat, de exemplu, ca nebuloasa din Andromeda se afla in miscare spre pamint, cu viteza de circa 300 kilometri pe secunda, in timp ce aglomerarea mai departata de galaxii din constelatia Fecioarei a fost determinata ca 2 Vezi comentariul nr. 1. — Nota trad. 37 dcparlindu-se de noi cu circa 1 OOO kilometri pe secunda. La inceput s-a crezut ca aceste deplasari sint mai degraba datorate unor viteze relative, reflec-tind miscarea propriului nostru sistem solar de apropiere fata de unele galaxii si de indepartare fata de altele. Totusi, aceasta explicatie a devenit nerezonabila pe masura ce se descopereau noi si noi spectre cu deplasari tot mai mari, toate spre marginea rosie a spectrului. Reiesea ca, in afara de putine galaxii vecine apropiate, ca nebuloasa din Andromeda, celelalte galaxii se indeparteaza de galaxia noastra. Desigur, aceasta nu inseamna ca galaxia noastra ocupa vreo pozitie speciala, ori centrala. Mai degraba aceasta inseamna ca intregul univers explodeaza si ca fie care galaxie este zvir-lita departe de orice alta galaxie. Aceasta interpretare a devenit general acceptata dupa 1929, cind Hubble a facut cunoscuta descoperirea sa ca deplasarile spre rosu ale galaxiilor cresc aproximativ in proportie cu distanta de la noi pina la ele. importanta acestei observatii este ca exact acest tablou poate fi prezis despre miscarea materiei intr-un univers aflat in explozie. Ne asteptam, intuitiv, ca in orice moment, universul sa prezinte acelasi tablou observatorilor din toate galaxiile tipice, in orice directie ar privi ei. (Aici si mai departe, voi folosi adjectivul ,,tipic" pentru a indica acele galaxii care nu au o miscare particulara proprie, ci sint pur si simplu purtate de fluxul general al galaxiilor). Aceasta ipoteza este atit de naturala (cel putin de la Copernic incoace), incit a fost denumita de catre astronomul englez Edward Arthur Milne Principiul cosmologic. Aplicat galaxiilor, Principiul cosmologic cere ca un observator dintr-o galaxie tipica sa vada toate celelalte galaxii miscindu-se cu respectarea acelorasi caracteristici ale vitezei, oricare ar f'i galaxia tipica odata cu care se deplaseaza observatorul insusi. O consecinta matematica directa a acestui principiu este ca viteza relativa a doua galaxii, oricare ar fi ele, trebuie sa fie proportio- 38 Vitezele vazute de A Vitezele vazute de B Vitezele vazute de C Fig. 1. Omogenitatea si legea lui Hubble. in figura este prezentata o succesiune de galaxii egal departate Z, A, B, C, ."cu vitezele masurate din A, B ori C, indicate de marimea si directia sagetilor din fiecare punct. Principiul omogenitatii cere ca viteza lui C, asa cum este vazuta de B, sa fie egala cu viteza lui B, asa cum este vazuta de A; adunind aceste doua viteze, gasim viteza lui C vazuta de A, indicata de o sageata dubla. Procedind in acest fel, putem co mple ta intreg sistemul de viteze indicat in figura. Dupa cum se observa, vitezele se supun legii lui Hubble: viteza fiecarei galaxii, asa cum este privita de oricare alta, este proportionala cu distanta dintre ele. Acesta este singurul tip de viteze care concorda cu principiul o mogeni-latii. nala cu distanta dintre ele, exact asa cum a observat Hubble. Pentru a intelege aceasta, consideram trei galaxii tipice A, B si C, insirate in linie dreapta. (Vezi fig. 1.) Presupunem ca distanta dintre A si B este egala cu distanta dintre B si C. Oricare ar fi viteza lui B vazuta din A, Principiul cosmologic cere ca C sa aiba aceeasi viteza relativa fata de B. Dar sa observam ca C, care este de doua ori mai departat de A decit este B, se va misca si de doua ori mai repede fata de A decit se misca B. Putem adauga mai multe galaxii lantului, avind totdeauna ca rezultat cresterea vitezei de recesiune a oricarei galaxii fata de oricare alta, in mod proportional cu distanta dintre ele. Asa cum se intimpla deseori in stiinta, acest rezultat poate fi folosi L si pentru judecata reci- 39 proca. Hubble, observind proportionalitatea dintre distantele pina la galaxii si viteza lor de recesiune, a verificat indirect valabilitatea Principiului cosmologic. Acest lucru este foarte satisfacator din punct de vedere filosofic - de ce-ar trebui vreo parte sau vreo directie a universului sa fie diferita de altele ? Sintem siguri astfel ca astronomii observa o parte apreciabila a universului, s i nu doar un mic virtej din vasta viltoare cosmica. Reciproc, putem sa admitem Principiul cosmologic a priori si sa deducem din el relatia de proportionalitate dintre distanta si viteza, ca in paragraful precedent. in acest fel, prin masuratori de deplasari Doppler destul de simple, sintem capabili sa evaluam distanta pina la obiectele foarte indep ar-tate, pornind de la vitezele acestor obiecte. Principiul cosmologic este sprijinit, pe linga masuratorile deplasarilor Doppler, si de dovezi bazate pe observatii din alta sursa. tinind seama de distorsiunile datorate propriei noastre galaxii, ca si de acelea din aglomerarea de galaxii apropiate din constelatia Fecioarei, universul apare remarcabil de izotrop, adica arata la fel in toate directiile. (Acest fapt este demonstrat si mai convingator de radiatia de fond de microunde, prezentata in capitolul urmator). inca de la Copernic am invatat sa ne ferim de a presupune ca exista ceva special in situarea umanitatii in univers. Astfel, daca universul este izotrop in jurul nostru, el ar trebui sa fie izotrop fata de orice galaxie tipica. Dar orice punct din uni ve rs poate fi deplasat intr-alt punct printr-o serie de rotatii in jurul unor centre fixe (vezi fig. 2), astfel incit, daca universul este izotrop in jurul fiecarui punct, el este in mod necesar si omogen. inainte de a continua, voin mentiona citeva particularitati ale Principiului cosmologic. Mai intii, desigur, acesta nu este adevarat la scara niica; noi ne aflam intr-o galaxie care apartine unui mic grup local de galaxii (incluzind pe M31 si M33), care, la rindul sau, apartine enormului roi de galaxii din Fecioara. De fapt, din cele 33 de gala x ii din catalogul lui Messier, aproape 40 Galaxia 1 Fig. 2. lzotropie si omogenitate. Daca universul este izotrop fata de ambele galaxii 1 si 2, atunci el este omogen. Pentru a demonstra ca in doua puncte A si B, oarecare, exista aceleasi conditii, vom duce un cerc prin A, cu centrul in prima galaxie, si un alt cerc cu centrul intr-a doua si trecind prin B. izotropia in jurul galaxiei 1 impune ca in punctele A si C (intersectia celor doua cercuri) sa fie aceleasi conditii. La fel, izotropia in jurul galaxiei 2 determina conditii similare pentru B si C. De aici, echivalenta intre A si B. jumatate se afla intr-o mica regiune a cerului, in c o nstelat i a F e cioarei. Princi p iu l c o sm o log i c, daca este valabil, intra in joc numai atunci cind universul este vazut la scara mare, ce l putin atit de mare ca distanta dintre roiurile de gala x ii, adica aproximativ 100 de milioane de ani-lumina. Mai exista si o alta restrictie. Folosind Princi p iul cosmolog i c pentru gasirea relatie i de propor-tionalitate dintre vitezele galactice si distante, am presupus ca, daca viteza lui C fata de B este aceeasi cu viteza lui B fata de A, atunci viteza lui C fata de A este dubla in comparatie cu primele doua. Aceasta este exact regula obisnuita pentru compunerea vitezelor, cu care sintem familiarizati cu totii si care, desigur, e corecta pentru vitezele destul de mici din vi ata curenta. Totusi, aceasta regula nu mai este v alabil a pentru viteze aprop i ate de viteza luminii (300 OOO de kilometri pe secunda), altminteri, adaugind un anumit numar de viteze relative, am obtine o viteza totala mai mare decit viteza luminii, ceea ce este interzis de teoria relativitati restrinse a lui Ein-stein. De exemplu, regula obisnuita de adunare a vitezelor spune ca, daca un pasager dintr-un avion care se de p laseaz a cu o viteza e gala cu trei 41 sferturi din viteza luminii, trage un gl on te inainte cu o viteza egala si ea cu trei sferturi din viteza luminii, atunci viteza glontelui fata de sol ar fi o data si jumatate cit viteza luminii, ceea ce este imposibil. Relativitatea restrinsa evita aceasta dificultate schimbind regula adunarii vitezelor: viteza lui C fata de A este intr-un anume fel mai mica decit suma vitezelor relative ale lui B fata de A si C fata de B, astfel incit, indiferent de cit de multe ori adaugam una la alte viteze mai mici decit cea a luminii, nu vom obtine niciodata o viteza mai mare decit a luminii. Nici una din probleme’e de niai sus n-a stat insa in calea lui Hubble in 1929, intrucit nici una dintre galaxiile studiate de el nu avea viteza aproape de viteza luminii. Cu toate acestea, atunci cind cosmologii au in vedere distantele cu adevarat mari, caracteristice universului ca intreg, ei trebuie sa lucreze intr-un cadru teoretic capabil sa descrie viteze care se apropie de viteza luminii, adica in cadrul teoriei relativitatii restrinse si teoriei relativitatii generalizate a!e lui Einstein. intr-adevar, atunci cind avem de-a face cu distante de o atare marime, insusi conceptul de distanta devine ambiguu si trebuie specificat daca distanta este masurata prin observarea luminozitatilor, a dia-metrelor, a miscarilor proprii, ori prin altceva. Revenind la anul 1929, Hubble a estimat distanta pina la 18 galaxii cu ajutorul luminozitatii aparente a celor mai stralucitoare stele ale lor si a comparat aceste distante cu vitezele corespunzatoare ale galaxiilor, determinate spectroscopic din deplasarile lor Doppler. Concluzia lui a fost ca exista o "relatie aproximativ liniara" (adica o simpla proportionalitate) intre viteze si distante. De fapt, privind la datele lui Hubble, am ramas perplex. Cum a putut el sa ajunga la o astfel de concluzie, intrucit vitezele galactice par aproape necorelate cu distantele lor, existind numai o slaba tendinta de crestere a vi tezei cu distanta. De fapt, nici nu ne putem astepta la vreo relatie neta de proportionalitate intre viteza si distanta pentru aceste 18 galaxii — ele sint mult prea 42 apropiate, nici una nefiind mai departe decit roiul din Fecioara. Este dificil sa eviti concluzia ca, bazindu-se chiar pe argumente teoretice ca cele care vor fi examinate mai jos, Hubble stia pur si simplu raspunsul pe care dorea sa-l gaseasca. Oricum ar fi fost de fapt situatia, catre 193 l datele s-au imbunatatit considerabil, iar Hubble a putut verifica proportionalitatea dintre vite zil si distanta pentru galaxii cu viteze de pina la 20 OOO de kilometri pe secunda. Cu estimarile pentru distante existente pe atunci, concluzia era ca vitezele cresc cu 170 de kilometri pe secunda pentru fiecare milion de ani-lurnina. in acest fel, viteza de 20 OOO de kilometri pe secund u inseamna o distanta de 120 de milioane de ani-lumina. Acest numar, reprezentind o anumita crestere a vitezei la unitatea de distanta, este cunoscut in general sub numele de "constanta lui Hubble". (Ea este constanta in sensul ca proportionalitatea dintre viteza si distanta este aceeasi pentru toate galaxiile la un momen l dat, dar, dupa cum vom vedea, constanta lui Hubble se schimba cu timpul, pe masura ce universul evolueaza.) in 1936, Hubble, lucrind cu specialistul in spectroscopie Milton Humason, a reusit sa masoare distanta si viteza roiului de galaxii din Ursa Mare ii. Viteza lui de recesiune a fost gasita de 42 OOO de kilometri pe secunda, adica 14 % din viteza luminii. Distanta, estimata atunci la 260 de milioane ani-lumina, era limita capacitatii observatorului de pe muntele Wilson si activitatea lui Hubble s-a intrerupt. Odata cu aparitia, dupa razboi, a unor telescoape mai mari la Palomar si pe muntele Hamilton, programul lui Hubble a fost reluat de afti astronomi (de remarcat Allan Sandage de la Palomar si cei de pe muntele Wilson) si continua si in momentul de fata. Concluzia generala la care s-a ajuns in aceasta jumatate de secol de observatii este ca galaxiile se departeaza de noi cu viteze proportionale cu distanta (cel putin pentru viteze nu prea apropiate 43 de viteza luminii). Desigur, asa cuin s-a subliniat in discutia noastra despre Principiul cosmologic, aceasta nu inseamna nicidecum ca noi am fi in vreo pozitie favorizata sau nefavorizata in mod special in cosmos, ci ca doua galaxii, oricare ar fi ele, se departeaza una de alta, cu o viteza relativa proportionala cu distanta care le separa. Cea mai importanta modificare a concluziei initiale a lui Hubble este o revizuire a scarii distantelor extra-galactice. Partial, aceasta este un rezultat al recalibrarii relatiei lui Leavitt-Shapley dintre luminozitate si perioada la Cefeide, efectuata de Walter Baade si altii, in urma careia distanta pina la galaxiile indepartate este acum estimata ca fiind de circa zece ori mai mare decit se credea pe vremea lui H ubble. Astfel, constanta lui Hubble este acum estimata la numai circa 15 kilometri pe secunda pe un milion de ani-lumina. Ce ne spun toate acestea despre orig'nea universului? Daca galaxiile se departeaza una de alta, atunci ele trebuie sa fi fost cindva mult mai aproape. Pentru a fi mai precisi, daca viteza lor a fost constanta, atunci timpul necesar pentru doua galaxii, oricare ar fi ele, pentru a atinge distanta lor actuala de separare este exact distanta dintre ele impartita la viteza lor relativa. Dar, viteza fiind proportionala cu distanta actuala dintre ele, acest timp este acelasi pentru orice pereche de galaxii, ceea ce inseamna ca toate galaxiile au fost apropiate la un moment dat in trecut! Luind pentru constanta lui Hubble de 15 kilometri pe secunda pe un milion de ani-lumina, timpul de cind galaxiile se departeaza una de alta va fi de un milion de ani-lumina impartit la 15 kilometri pe secunda, adica 20 de mii de milioane de ani. Vom numi "virsta" a universului timpul calculat in acest mod ca "timp caracteristic de expansiune"; de fapt, el este chiar inversul constantei lui Hubble. Adevarata virsta a universului este de fapt niai mica decit timpul caracteristic de expansiune intrucit, asa cum vom vedea, galaxiile nu s-au deplasat mereu cu viteze constante, ci in mod incetinit, 44 sub influenta gravitatiei reciproce. Prin urmare, daca valoarea constantei lui Hubble este de 15 kilometri pe secunda pe un milion de ani-lumina, virs ta universului trebuie sa fie mai mica decit 20 OOO de milioane de ani. Citeodata vom rezuma toate acestea spunind pe scurt ca dimensiunile universului cresc. Aceasta nu inseamna ca universul are in mod necesar dimensiuni finite, desi, de altfel, poate si sa aiba. Acest limbaj este folosit intrucit, i n orice interval de timp dat, distanta care separa o pereche de galaxii tipice creste fraciional cu aceeasi cantitate. De-a lungul fiecarui interval suficient de scurt pentru ca vitezele galaxiilor sa ramina aproximativ constante, cresterea distantei dintre doua galaxii tipice va fi egala cu produsul dintre viteza lor relativa si intervalul de timp respectiv, sau, folosind legea lui Hubble, cu produsul dintre constanta lui H ubble, distanta si timp. Atunci insa, raportul dintre cresterea distantei de separare si distanta de separare (cresterea relativa a distantei) va fi dat de produsul dintre constanta lui Hubble si tiinp, ceea ce are aceeasi valoare pentru orice pereche de galaxii. De exemplu, in intervalul de 1 % din timpul caracteristic de expansiune (egal cu inversul constantei lui Hubble) distanta dintre orice pereche de galaxii tipice creste cu 1%. in linii mari, putem spune ca" in intervalul specificat, dimensiunea universului a crescut cu 1 %• N-as dori sa las impresia ca toata lumea este de acord cu aceasta interpretare a deplasarii spre rosu. De fapt, noi nu vedem galaxiile departindu-se; tot ceea ce-i sigur este ca liniile spectrelor ce provin de la galaxii sint deplasate spre rosu, adica spre lungimi de unda mai mari. Exista astronomi eminenti care pun la indoiala legatura dintre deplasarea spre rosu si efectul Doppler ori expansiunea universului. Halton Arp, de la observatorul Hale, a pus in evidenta existenta unor grupari de galaxii in care unele galaxii au deplasarea spre rosu foarte diferita de celelalte; daca aceste grupari reprezinta adevarate asocieri fizice de galaxii ve 45 cine, ele pot avea cu greu viteze foarte diferite. De asemenea, in 1963, Maarten Schmidt a descoperit o clasa de obiecte care au aparenta unor stele si care, cu toate acestea, au enorme deplasari spre rosu, in anumite cazuri de pina la 300% ! Daca aceste "obiecte cvasistelare" sint atit de departate cit arata deplasarea lor spre rosu, ele ar trebui sa emita o cantitate enorma de energie pentru a fi atit de stralucitoare. in sfirsit, nu este usor de determinat legatura dintre viteza si distanta la distante cu adevarat mari. Exista, totusi, o cale independenta pentru a confirma faptul ca galaxiile se indeparteaza cu adevarat, asa cum indica deplasarile spre rosu. Dupa cum s-a vazut, interpretarea deplasarilor spre rosu arata ca expansiunea universului a inceput cu ceva mai putin de 20 de mii de milioane de ani in urma. Prin urmare, orice dovada ca universul are aceasta virsta slujeste confirmarii interpretarii de mai sus. Exista, intr-adevar, destul de multe fapte indicind virsta de 10-15 mii de milioane de ani pentru galaxia noastra. Aceste estimatii vin si din determinarea abundentei relative a diferitilor izotopi radioactivi de pe pamint (mai ales a izotopilor uraniului, U-235 si U-238), ca si din calculele asupra evolutiei stelelor. Desigur, nu exista nici o legatura directa intre perioadele de radioactivitate sau evolutia stelara si deplasarea spre rosu a galaxiilor indepartate. Drept care o asemenea coincidenta face foarte convingatoare concluzia ca virsta universului, dedusa din constanta lui li ubhle, este apropiata de cea reala. in aceasta ordine de idei, este interesant din punct de vedere istoric sa rea mint i m ca in anii 1930 si 1940 constanta lui Hubble era mult supraestimata, valoarea adoptata atunci fiind de 170 de kilometri pe secunda pe un milion dn ani-lurnina. Urmind rationamentul anterior, virsta universului ar fi fost atunci un milion de ani-luniina impartit la 170 de kilometri pe secunda, adica 2000 de milioane de ani, ori chiar mai pul in, t.inind seama de f rinarca gravitationala. 46 Dar se stia, inca de la cercetarile de radioactivitate intreprinse de lordul Rutherford, ca paminlul este mult mai vechi decit virsta obtinuta mai sus. Virsta pamintului este estimata astazi la circa 4 600 de milioane de ani i Pamintul nu poate fi mai batrin decit universul, astfel incit astronomii au fost obligati sa se indoiasca de faptul ca deplasarea spre rosu ne-ar spune cu adevarat ceva despre virsta universului. Unele dintre cele mai ingenioase idei cosmologice din anii '30 si '40 au fost generate de acest paradox aparent, inclu-zind teoria universului stationar. S-ar putea ca inlaturarea paradoxului virstei universului in anii '50, datorata maririi de zece ori a scalei distantelor extragalactice, sa fi constituit conditia esentiala a aparitiei cosmologiei "marii explozii" ca teorie standard. Tabloul universului descris aici este acela al unei multimi de galaxii in expansiune. Lumina a jucat pina acum pentru noi rolul de "mesager astral", purtind informatii despre distanta si viteza galaxiilor. Cu toate acestea, conditiile din universul timpuriu erau foarte diferite de cele din universul actual; dupa cum vom vedea. atunci lumina era constituentul dominant al universului, iar materia obisnuita juca doar rolul unei impuritati neglijabile. Prin urmare, va trebui sa reformulam ceea ce-ain invatat despre deplasarea spre rosu, tinind seama de comportarea undelor luminoase in universul aflat in expansiune. Sa luam in considerare o unda luminoasa calatorind intre doua galaxii tipice. Distanta dintre ele este egala cu viteza luminii inmultita cu durata calatoriei, in timp ce cresterea distantei dintre galaxii in timpul calatoriei luminii este egala cu produsul dintre acest timp si viteza relativa a celor doua galaxii. Atunci cind calculam cresterea relativa (fractionala) a distantei, impartini cresterea absoluta la valoarea medie a distantei, medie calculata tinind seama de timpul acestei deplasari. Rezultatul obtinut nu mai depinde de timp. Cresterea relaii va a distantei de separare 47 a acestor doua galaxii (si deci aceeasi marime calculata pentru orice alte galaxii tipice) in timpul calatoriei luminii de la o galaxie la alta este exact raportul dintre viteza relativa a galaxiilor si viteza luminii. Dar, asa cum am vazut mai inainte, acelasi raport ne da si cresterea relativa a lungimii de unda a luminii in timpul calatoriei sale. in acest fel, lungimea de unda a fiecarei raze de lumina creste in simpla proportie cu distanta dintre doua galaxii tipice pe masura ce universul se dilata. Putem sa ne imaginam crestele undelor ca fiind "impinse" din ce in ce mai departe una de alta de expansiunea universului. Cu toate ca argumentele noastre au fost valabile in mod strict numai pentru perioade scurte de calatorie, ele pot fi extinse si in cazul general. Ne putem convinge de aceasta punind cap la cap secvente de calatorie si repetind judecatile. De exemplu, atunci cind observam galaxia 3C295 si gasim ca lungimile de unda ale spectrului sau sin t cu 46% mai mari decit in tabelele standard ale lungimilor de unda, putem ajunge la concluzia ca universul este acum cu 46% mai mare decit in momentul in care lumina a parasit obiectul 3C295. Pina aici ne-am preocupat numai de aspectele pe care fizicienii le denumesc "cinematice", care trateaza miscarea fara a considera si fortele care  i  i  i o guverneaza. Cu toate acestea, de secole, fizicienii si astronomii au incercat de asemenea sa inteleaga dinamica universului. in mod inevitabil, aceasta tendinta a dus la studiul rolului cosmologic al singurei forte care actioneaza intre corpurile astronomice — forta de gravitatie. Dupa cum era de asteptat, isaac Newton a fost primul care a infruntat aceasta problema. intr-o faimoasa corespondenta cu filologul Richard Bentley de la Cambridge, Newton a afirmat ca daca materia din univers ar fi distribuita uniform intr-o regiune finita, ea ar avea tendinta sa cada spre centru "si sa compuna aici o mare masa sferica". Pe de alta parte, daca materia ar fi uniform distribuita intr-un spatiu infinit, n-ar 48 exista un crntru catre care sa cada. in acest caz materia s-ar contracta intr-un numar infinit de bulgari dispersati in univers; Newton sugera ca acestia pot fi originea soarelui si a stelelor. Dificultatea de a trata problema dinamicii unui mediu infinit a paralizat progresul pina la aparitia teoriei relativitatii generalizate. Nu este aici locul de a explica relativitatea generalizata si, in orice caz, ea s-a aratat a fi mai putin importanta pentru cosmologie decit s-a crezut la inceput. Ajunge doar sa spunem ca Albert Einstein a folosit teoria matematica a geometriei neeucli-diene, existenta deja pe atunci, pentru a considera gravitatia ca pe un efect al curbarii spatiului si timpului. in anul 1917, la un an dupa elaborarea teoriei relativitatii generalizate, Einstein a incercat sa gaseasca o solutie a ecuatiei sale care ar fi descris geometria spatio-temporala a intregului univers. Urmind ideile cosmologice ale vremii, Einstein a cautat in mod deosebit o solutie care sa fi fost omogena, izotropa si, din nefericire, statica. Cu toate acestea, o atare solutie n-a putut fi gasita. in scopul de a obtine un model care sa satisfaca preconceptiile cosmologice, Einstein a fost obligat sa-si mutileze ecuatiile, introducind un termen, asa-numita constanta cosmologica, care altera puternic eleganta initiala a teoriei, dar care putea sa compenseze forta atractiei gravitationale la distante mari. Modelul de univers al lui Einstein era pe deplin static si nu prezicea deplasari spre rosu. in acelasi an, 1917, o alta solutie a teoriei modificate a lui Einstein a fost gasita de astronomul olandez W. de Sitter. Cu toate ca solutia sa era si ea statica, si, ca urmare, in deplin acord cu ideile cosmologice ale epocii, ea avea proprietatea remarcabila de a prezice o abatere spre rosu proportionala cu distanta! in acea vreme, deplasarea pronuntata spre rosu a spectrelor galaxiilor nu era cunoscuta astronomilor europeni. La sfirsitul primului razboi mondial, stirile cu privire la observarea unor mari deplasari spre rosu au ajuns din America in Europa si modelul lui de 49 Sitter a cucerit o imediata celebritate. Cind astronomul englez Arthur Eddington a scris primul tratat clar despre relativitatea generalizata, in 1922, el a analizat datele existente cu privire la deplasarea spre rosu in termenii modelului lui de Sitter. Hubble insusi spunea ca modelul iui de Sitter a fost acela care a atras atentia astronomilor asupra importantei dependentei deplasarii spre rosu de distanta. Acest model ar fi fost poate undeva in propria-i constiinta in 1929, cind a descoperit proportionalitatea dintre deplasarea spre rosu si distanta. Astazi, o asemenea sprijinire pe modelul lui de Sitter pare nejustificata. Pe de o parte, modelul nu este de loc un model static, ci doar asa aparea din cauza modului particular in care erau introduse coordonatele spatiale. De fapt, distanta dintre doi observatori "tipici" creste in cadrul modelului si aceasta recesiune generala este cauza deplasarii spre rosu. Explicatia pentru care deplasarea spre rosu este proportionala cu distanta in modelul lui de Sitter consta in faptul ca acest model satisface Principiul cosmologic si, dupa cum am vazut, in orice teorie care respecta acest principiu trebuie sa existe o propor-tionalitate intre viteza relativa si distanta. 0-Picum, descoperirea recesiunii galaxiilor indepartate a marit repede interesul pentru modelele cosmologice care sint omogene si izotrope, dar nu si statice. N-a mai fost atunci nevoie de "constanta cosmologica" in ecuatiile cimpului gravitational, iar Einstein a inceput sa regrete schimbarea pe care a efectuat-o in ecuatiile sale initiale. in anul 1922, matematicianul rus Alexandr Friedmann a gasit solutia generala si omogena a ecuatiilor initiale ale lui Einstein. Aceste modele ale lui Friedmann, bazate pe ecuatiile de cimp ale lui Einstein, si nu modelele lui Einstein sau de Sitter, sint cele care ofera baza matematica pentru majoritatea teoriilor cosmologice moderne. Modelele lui Friedmann sint de doua tipuri diferite. Daca densitatea medie a materiei din univers este mai mica decit o anumita valoare cri 50 tica sau egala, atunci universul trebuie sa fie infinit extins spatial. in acest caz, expansiunea actuala a universului va continua pentru totdeauna. Pe de alta parte, daca densitatea universului este mai mare decit aceasta valoare critica, atunci cimpul gravitational produs de materie curbeaza universul inapoi, spre sine insusi; el este finit, dar nemarginit, ca su prafata unei sfere. (Adica, daca pornim intr-o calatorie in linie dreapta, nu atingem nici un fel de margine a universului, ci ne intoarcem pur si simplu acolo de unde am pornit). in acest caz, cimpurile gravitationale sint suficient de puternice pentru a opri in cele din urma expansiunea universului, astfel incit el va fi comprimat inapoi pina la o densitate ne definit de mare. Densitatea critica este proportionala cu patratul constantei lui Hubble ; pentru valoarea acceptata astazi de 15 kilometri pe secunda pe un milion de ani-lumina, densitatea critica este egala cu 5 X 10_30 grame pe centimetru cub, sau cu trei atomi de hidrogen pe o mie de litri de spatiu. in cadrul modelelor lui Friedmann, miscarea oricarei galaxii tipice este foarte asemanatoare cu aceea a unei pietre aruncate in sus pe suprafata pamintului. Daca piatra a fost aruncata suficient de repede sau, ceea ce se rezuma la acelasi efect, daca masa pamintului este suficient de mica, atunci piatra isi va incetini treptat miscarea, dar nu va cadea pe pamint, ci se va departa la infinit. Aceasta situatie corespunde cazului densitatii cosmice mai mici decit densitatea critica. Pe de alta parte, daca piatra este aruncata cu o viteza insuficienta, atunci, dupa atingerea unei inaltimi maxime, piatra va cadea inapoi, situatie care corespunde, desigur, densitatii cosmice mai mari decit cea critica. Aceasta analogie raspunde la intrebarea de ce a fost im posibil sa se gaseasca o solutie cosmologica statica a ecuatiilor lui Einstein. Putem sa nu fim prea surprinsi ca o piatra se ridica de pe suprafata pamintului, sau cade pe aceasta supra 51 fata, dar nu ne vom astepta deloc sa gasim o piatra suspendata in vazduh. Aceasta analogie ne mai ajuta sa evitam o conceptie gresita destul de raspindita despre universul in expansiune. Galaxiile nu se indeparteaza una de alta din cauza ca le-ar impinge vreo forta misterioasa, asa dupa cum nici piatra care se ridica nu este nici ea respinsa de pamint. Galaxiile se indeparteaza unele de altele fiindca au fost azvirlite in afara de un fel de explozie care a avut loc in trecut. in anii '20 nu s-a stiut acest fapt, dar multe dintre proprietatile si detaliile modele lor lui Friedmann pot fi calculate cantitativ folosind analogia de mai sus, fara vreun fel de referinta la relativitatea generalizata. Pentru a calcula miscarea oricarei galaxii tipice fata de galaxia noastra, vom construi mintal o sfera cu noi in centru si cu galax i a aleasa pe suprafata; mi s ca re a galaxiei considerate este exact aceeasi si daca inlocuim tot universul doar cu masa din interiorul sferei si cu nimic in afara. Totul se petrece ca si cind am sapa o pestera adinc in interiorul pamin-tului si am studia acolo caderea corpurilor. Vom gasi ca acceleratia gravitationala spre centrui pamintului depinde nuniai de cantitatea de materie aflata mai aproape de c e ntru decit sintem noi, ca si cind suprafata pamintului ar fi coborit odata cu noi pe fundul pesterii. Acest rezultat remarcabil este continut intr-o teorema, valabila si in teoria lui Newton si in teoria lui Einstein cu privire la gravitatie si se bazeaza numai pc simetria sferica a sistemului studiat. Varianta acestei teoreme pentru relativitatea generalizata a fost demonstrata de matematicianul american G.D. Birkhoff in 1923, dar semnificatia ei cosmologica n-a fost inteleasa decit dupa citeva decade. Putem folosi aceasta teorema pentru a calcula densitatea critica a modelelor lui Friedmann. (Vezi fig. 3.) Cind desenam o sfera cu noi in centru si cu o oarecare galaxie departata situata pe suprafata, putem f olosi niasa galaxiilor din 52 Fig. 3. Teorema lui, Birkhoff si expansiunea universului. Sint infatisate citeva galaxii, odata cu vitezele lor relative fata de o galaxie data G, viteze indicate aici prin lungimea si directia sagetilor. (Conform legii lui Hubble, aceste viteze sint proportionale cu distanta pina la G.) Teorema lui Birkhoff stabileste ca, pentru a calcula miscarea galaxiei A fata de G, este necesar sa se ia in considerare numai masa continuta in interiorul sferei cu centrul in G si care trece prin A, desenata punctat. Daca A nu este prea departe de G, cimpul gravitational din interiorul sferei va fi moderat ca marime si miscarea lui A poate fi calculata cu regulile mecanicii newtoniene. interiorul sferei pentru a calcula viteza de fuga, viteza limita de la care o galaxie de la suprafata ar putea sa scape la infinit. Rezulta ca aceasta viteza de fuga este proportionala cu raza sferei — cu cit este mai masiva sfera, cu atit trebuie sa se miste mai repede galaxia ca sa poata scapa fortei de gravitatie. Dar legea lui H ubhle ne spune ca viteza unei galaxii de pe suprafata sferei este de asemenea proportionala cu raza sferei, adica tocmai cu distanta pina la galaxie. Deci, desi viteza de fuga depinde de raza, raportul actual dintre viteza galaxiei si viteza ei de fuga nu depinde de marimea sferei; ea este aceeasi pentru toate galaxiile si ramine aceeasi orice galaxie am lua ca centru al sferei. in functie de valoarea constantei lui Hubble si de densitatea cosmica, fiecare galaxie 53 care se deplaseaza conform legii lui Hubble ori va depasi viteza de fuga si se va deplasa la infinit, ori nu va reusi sa depaseasca aceasta viteza si va cadea inapoi, catre noi, cindva in viitor. Densitatea critica este chiar acea valoare a densitatii cosmice la care viteza de fuga a fiecarei galaxii este exact egala cu viteza data de legea lui Hubble. Densitatea critica poate sa depinda numai de constanta lui Hubble si, intr-adevar, ea apare ca fiind proportionala cu patratul constantei lui Hubble. (Vezi nota matematica 2, p. 182.) Dependenta detaliata a dimensiunii universului (adica a distantei dintre doua galaxii tipice) fata de timp poate fi obtinuta folosind argumente asemanatoare, dar rezultatele sint destul de complicate. (Vezi fig. 4.) Cu toate acestea, exista un rezultat simplu, foarte important pentru noi in cele ce urmeaza. in cea mai veche era a uni- universului Fig. 4. Expansiunea si contractia universului. Distanta ce separa doua galaxii tipice este reprezentata (in unitati arbitrare) ca functie de timp, pentru doua modele cosmologice posibile. fn cazul "universului deschis" , universul este infinit; densitatea este mai mica decit dens itatea critica; expansiunea, desi incetinindu-se, va continua pentru totdeauna. in cazul "universului inchis" , universul este finit; densitatea este mai mare decit densitatea critica , iar expansiunea va inceta in cele din urma si va fi urmata de o contractie. Aceste curbe sint calculate folosind ecuatiile de cimp ale lui Einstein fara constanta cosmologica, pentru un univers dominat de materie. 54 versului, dimensiunea lui varia ca o putere a timpului: la puterea doua treimi, daca densitatea radiatiei ar putea fi neglijata, ori la puterea o doime, daca densitatea radiatiei o depasea pe cea a materiei. (Vezi nota matematica 3, p. 183.) Un aspect al modelelor cosmologice ale lui Friedmann, care nu poate fi inteles fara relativitatea generalizata, este relatia dintre demna te si geometrie — universul este deschis si infinit sau inchis si finit dupa cum viteza galaxiilor este mai niare ori niai mici decit viteza de fuga. O cale de a afla in ce situatie se gaseste universul din acest punct de vedere este aceea de n masura rata incetinirii deplasarii galaxiilor. Daca decelerarea este mai mica (ori mai mare) decit o anumita valoare, atunci viteza de fuga este (sau nu este) depasita. in practica, aceasta inseamna ca trebuie masurata curbura graficului abaterii spre rosu in functie de distanta pentru galaxiile foarte departate. (Vezi fig. 5.) Pe masura ce se trece de la un univers mai dens, finit, la un univers mai putin dens, infinit, curba deplasarilor spre rosu in functie de distanta se aplatizeaza la distante foarte niari. Studiul formei curbei deplasare spre rosu-distanta la distante mari este deseori numit "programul lui Hubble". Un efort imens a fost investit in acest program de catre Hubble, Sandage si, mai recent, de catre altii. Pina acum rezultatele au fost destul de neconcludente. Este dificila estimarea distantelor la galaxiile departate, intrucit este imposibil sa se distinga variabilele Cefeide sau cele mai stralucitoare stele pentru a fi folosite ca indicatori ai distantei; distantele lor trebuie sa le estimam din stralucirea aparenta a galaxiilor intregi. Dar de unde sa stim daca galaxiile studiate au toate aceeasi luminozitate absoluta? (Vom reaminti ca luminozitatea aparenta este puterea radiatiei receptionata pe ^mtatea de arie a telescopului, in timp ce luminozitatea absoluta este puterea totala eniisa in toate directiile de obiectul astronomic; luminozitatea aparenta este proportionala cu luminozitatea absoluta si invers pro- 55 1.2 1.1 1.0 0.9 0.8 0.7 0.6 0.5 0.4 0.3 0.2 0.1 4 8 ' 12 16 20 24. 28 32 36 Fig. 5. Deplasarea spre rosu in functie de distanta. Deplasarea spre rosu este reprezentata aici ca functie d e distanta, pentru patru teorii cosmogonice posibile. (Pentru preci-ziune, "distanta" infatisata aici este aceea dedusa din luminozitatea aparenta a obiectelor a caror luminozitate absoluta sau intrinseca este cunoscuta.) Curbele no tate cu "densi tate dubla", "densitate critica" si "densitate zero" sint calculate in modelul lui Friedmann, folosind ecu atii le de cimp ale lui Einstein, pentru un univers dominat de materie, fara constanta cosmologica; ele corespund respectiv unui univers care este inchis, aproape deschis ori deschis. (Vezi fig. 4.) Curba marcata "stare stationara" se aplica oricarei teorii in care aspectul universului nu se schimba in timp. Observatiile curente nu sint in concorda nta cu curba "starii stationare", dar nu pot decide in favoarea vreuneia dintre celelalte posibilitati, intrucit n teoriile nestationare evolutia galactica face determin area distantelor foarte problematica. Toate curbele sint desenate folosind pentru constanta lui Hubble valoarea de 15 km s pe un milion de ani-lumina (corespunzatoare unui timp caracteristic de expansiune de 20 OOO de milioane de ani), dar car bele pot fi folosite pentru orice a lt a valoare a constantei lui H ubble prin si mp la schimbare a scalei distantelor. portionala cu patratul distantei.) Exista pericole cauzate de efectul selectiei — pe masura ce privim tot mai departe, avem tendinta sa alegem spre observare galaxii cu o luminozitate absoluta 56 tot mai mare. O problema si mai grea este evolutia galactica. Atunci cind privim la galaxii foarte departate, noi le vedem asa cum au fost ele cu mii de milioane de ani in urma, cind razele lor de lumina abia isi incepeau calatoria spre noi. Daca gala x ii l e ti pice erau atunci niai stralucitoare decit acum, vom subestima distanteie lor adevarate. Este posibii, asa cum au aratat recent J. P. Ostriker si S.D. Tremaine de la Princeton, ca galaxiile mai mari sa evoiueze nu numai din cauza ca stelele lor evolueaza individual, dar si clin c au z a ca cele dintii isi inghit vecinii — galaxii le m ai mici! Va mai trece inca mult t im p pina sa f ini siguri ca am dobindit o intelegere cantitativa adecvata a acestor tipuri diferite de evolutie g a l ac t ica. in prezent, cea mai sigura concluzie ce se poate d e s pri nde din pr ogra mul lui Hubble este ca dece-lerarea galaxiilor departate pare destul de mica. Aceasta ar insemna ca ele se misca mai repede decit viteza de fuga, astfel incit universul este deschis si se va extinde mereu. Aceasta se potriveste bine cu estimatiile densitatii cosmice; nia teria vizibila din galaxii pare sa constituie nu mai mult decit citeva procente din densitatea critica. Cu toate acestea, si aici exista incertitudini3. Estimatiile facute asupra maselor galactice au crescut in ultimii ani. De asemenea, asa cum au sugerat George Field de la Harvard si altii, ar putea exista intre galaxii hidrogen ionizat gazos care ar face critica densitatea cosmica a materiei fara ca gazul sa poata fi detectat. Din fe r icire, nu este nevoie sa decidem cu precizie ce geometrie pe scara larga are universul pentru a trage concluzii cu privire la inceputul sau. Motivul il constituie faptul ca universul are un fel de orizont si ca acest orizont se ingusteaza rapid, pe masura ce privim spre inceput. Nici un semnal nu poate calatori mai repede decit viteza luminii, asa ca nu putem fi afectati in orice moment decit de eveniinentele suficient ? Vezi comentariul nr. 2. — l 'ota irad. 57 de apropiate pentru ca o raza de lumina sa aiba t i nipul sa ne ajunga de la inceputul universului. Orice eveniment petrecut dincolo de aceasta di s tanta n-a putut avea e fecte asupra noastra — el se afla dincolo de orizont. Daca universul are vechimea de 10 OOO milioane de ani, orizontul se afla la o d i stant a de 10 OOO milioane de ani -lumina. Dar cind universul avea o virsta de numai citeva mi nute, orizontul era la o d ist a nta de nu m a i citeva minute-lumina — mai m i c a decit di s tant a actuala dintre pamint si s o are. Nu-i mai put in adevarat ca intregul univers era a tun ci mai mic, in sensul convenit ca distanta dintre orice pereche de obiecte era mai mica decit acum. Cu toate acestea, privind spre inceput, distanta pina la orizont se ingusteaza mai repede decit dimensiunea universului. Dimensiunea universului este proportionala cu t i m pul la pu te re a o doime sau doua treimi (vezi nota matematica 3, p. 183), pe cind distanta pina la orizont este di re c t proportionala cu timpul, astfel inc it pentru momente din ce in ce mai "vechi" orizontul inchide portiuni tot mai mici din univers. (Vezi fig. 6.) Ca o consecint a a acestei inchideri a orizonturilor in universul timpuriu, curbura universului ca i ntreg joaca u n rol din ce in ce mai putin important, pe masura ce privim inapoi, la timpuri tot mai indepartate. Astfel, chiar daca teoriile cosmologice si observatiile astronomice actuale nu au revelat inca extinderea ori viitorul universului, ele ofera o imagine destul de clara a trecutului sau. Observatiile astronomice prezentate in acest capitol ne-au infatisat un tablou al universului a carui simplitate concura cu maretia. Universul se dilata uniform si izotrop, si acelasi curs al miscarii este vazut de toti ob serva tori i din toate galaxiile si in toate directiile. Pe masura ce uni versul se dilata, lungimile de u n da ale razelor de lumina se large s c proport iona l cu d i s tant a dintre galaxii. E xp a ns iu ne a galaxiilor nu este considerata ca fiind cauzata de vreun 58 Fig. 6. Orizonturile intr-un. univers in expansiune. Universul este simbolizat aici ca o sfera, in patru momente separa le prin intervale de timp egale. "Orizontul" unui punct dat P este distanta de dincolo de care semnalele luminoase care vin nu au timpul sa atinga punctul P. Partea de univers din interiorul orizontului este marcata nehasurat pe sfera. Distanta de la P la orizont creste direct proportional cu timpul. Pe de alta parte, "raza" universului creste cu radacina patrata a timpului, in mod corespunzator cazului universului dominat de radiatie. in consecinta, la timpi anteriori din ce in ce mai departati, orizontul cuprinde o proportie tot mai mica din univers.’ ' fel de respingere cosm ira, ci este efectul vitezelor imprimate de o explozie din trecut. Aceste viteze scad gradual sub influenta gravitatiei; dar aceasta incetinire pare destul de lenta, sugerind ca densitatea materiei in univers este mica si ca, prin urmare, cimpul gravitational este prea slab ca sa faca universul spatial finit sau, in cele din urma, sa inverseze miscarea spre contractie. Calculele ne ajuta sa extrapolam expansiunea universului inapoi in timp si sa conchidem ca expansiunea a trebuit sa inceapa in urma cu un timp situat intre 10 OOO si 20 OOO de milioane de ani. 59 iii FONDUL DE RADiAtiE COSMiCa DiN DOME N iUL MiCROUNDELOR Astronomii din trecut ar fi foarte obisnuiti cu tabloul infatisat in capitolul precedent. Pina si cadrul le-ar fi familiar: telescoape mari, situate pe virfurile muntilor din California sau Peru, explorind cerul nocturn, ori observatorul care, cu ochiul liber, in turnul sau, "iesea adesea sa priveasca Ursa Mare"1. cum am mentionat in prefata, cele expuse in cap. al ii-lea alcatuiesc o istorie povestita de multe ori inaintea acestei carti si adesea cu mai multe detalii decit aici. Acum ne vom ocupa insa de un alt fel de astronomie, despre care nu s-ar fi putut vorbi cu zece ani in urma. Vom avea de-a face nu cu observarea luminii emise in ultimele citeva sute de milioane de ani de galaxii mai mult sau mai putin asemanatoare cu galaxia noastra, ci cu studiu] unui fond difuz de radiounde ramase aproape de la inceputul universului. si cadrul se muta pe acoperisurile laboratoarelor de fizica din universitati, in baloanele sau rachetele care zboara deasupra atmosferei terestre si pe cimpiile din nordul statului New Jersey. in 1964, laboratoarele societatii Bell Telephone dispuneau de o antena de radio mai putin obisnuita la Holmdel, in New Jersey, pe inaltimea Crawford Hill. Antena fusese construita pentru telecomunicatii prin intermediul satelitului Echo, dar caracteristicile sale (era un reflector in forma 1 Aluzie la poemul " ii Pensieroso" al poetului englez John Milton. — Nota trad. 60 de corn de vinatoare ele 20 picioare2, cu zgomot foarLe scazut) o faceau foarte promitatoare pentru rad ioastronornie. Doi radioastronomi, Arno A. Penzias si Robert  V. Wilson, au hotarit sa foloseasca antena pentru a masura intensitatea undelor radio emise de galaxia noastra la latitudini galactice mari, adica in afara planului Caii Lactee. Acest gen de masuratori este foarte dificil. Undele radio de la galaxia noastra, ca si de la majoritatea surselor astronomice sint cel mai bine descrise ca un fel de "zgomot", foarte asemanator "parazitilor" care se aud la un aparat de radio in timpul unei furtuni. Acest zgomot radio este greu de deosebit de zgomotul electric natural produs de miscarea haotica a electronilor in structura antenei si in circuiLele de amplificare, ori de zgomotul radio receptionat de antena din atmosfera pamintului. Problema nu este atit de dificila atunci cind se studiaza o sursa relativ ,,mica" de zgomot radio, ca, de exemplu, o stea sau o galaxie indepartate. in aceste cazuri se poate deplasa antena inapoi si inainte, intre sursa si cerul gol invecinat. in acest fel, orice zgomot parazit din structura antenei, din circuitele de amplificare sau din atmosfera pamintului va fi aproape acelasi si in cazul in care antena este atintita spre sursa, ca si in cazul in care este indreptata spre cerul invecinat sursei, astfel incit cele doua semnale se vor anihila. Dar Penzias si Wilson intentionau sa masoare zgomotul radio provenind de la propria noastra galaxie — de fapt, de la cerul insusi. Era, prin urmare, de o importanta cruciala identificarea oricarui zgomot electric care ar fi putut fi produs in sistemul lor de receptie. Testarile prealabile ale acestui sistem au pus in evidenta mai mult zgomot decit se astepta, dar discrepanta parea sa se datoreze unui usor exces de zgomot electric in circuitele de amplificare. Pentru a elimina astfel de dificultaU, Pen- ? Adica de d, 10 m. — Nota trad. 61 zias si  Vilson au folosit o instalatie denumita "sarcina rece". Puterea venind de la antena era comparata cu puterea produsa de o sursa artificiala racita cu heliu lichid, aflata la circa patru grade deasupra lui zero absolut. Zgomotul electric in circuitele de amplificare ar fi aceleasi in ambele cazuri si, prin urmare, s-ar anula prin comparare, permitind o masurare directa a puterii venite de la antena. Puterea antenei, masurata in acest fel, ar proveni numai din contributii de la structura antenei, de la atmosfera terestra si de la sursele astronomice de unde radio. Penzias si 'Vilson se asteptau ca structura antenei sa produca foarte putin zgomot electric. Cu toate acestea, pentru a-si verifica aceasta asump-tie, ei si-au inceput observatiile cu lungimi de unda relativ scurte, de 7,35 cm, pentru care zgomotul radio de la galaxia noastra ar trebui sa fie neglijabil. Atmosfera pamintului emite in mod natural zgomot radio, in spectrul caruia se afla si aceasta lungime de unda. Zgomotul atmosferic are insa o dependenta caracteristica fata de directia de orientare a antenei, si anume este proportional cu grosimea atmosferei in lungul acestei directii (mai mica — spre zenit, mai mare — spre orizont). Scazind din semnalul de la antena un termen atmosferic avind caracteristicile de mai sus, ne asteptam sa nu mai obtinem nici un zgomot. Daca ar fi intr-adevar asa, s-ar confirma faptul ca structura antenei produce un zgomot electric cu totul neglijabil. in acest caz, cei doi astronomi ar fi putut trece la studiul galaxiei insasi, la lungimi de unda mai mari, in jurul a 21 cm, pentru care zgomotul radio al galaxiei era presupus ca fiind apreciabil. (Printr-un concurs de imprejurari, undele radio cu lungimea de unda de 7,35 cm sau de 21 cm si pina la 1 m sint denumite "radiatie de microunde". Aceasta, intrucit lungimile mentionate sint mai mici decit cele din benzile de ultrafrec-vente folosite de radaruri la inceputul celui de-al doilea razboi mondial.) 62 Spre surprinderea lor, Penzias si Wilson au constatat, in primavara anului 1964, ca antena receptioneaza o cantitate sesizabila de zgomot in domeniul microundelor de 7,35 cm, independent de directie. Ei au descoperit ca acesti "paraziti" nu variaza cu timpul de-a lungul zilei si, pe masura ce trecea anul, nici cu anotimpul. Zgomotul nu parea sa vina de la galaxia noastra. Daca ar fi venit totusi din Calea Lactee, atunci marea galaxie M31 din Andromeda, care, in cele mai multe privinte, este ase manatoare cu propria noastra galaxie, ar radia si ea puternic la 7,35 cm si acest zgomot de m i crou nde ar fi fost deja descoperit. Mai mult decit orice, lipsa oricarei variatii a zgomotului observat de microunde in raport cu directia indica ferm ca aceste unde, daca exista, nu vin de la Calea Lactee, ci dintr-un volum mult mai mare al universului. in mod evident, era necesar sa se verifice daca antena insasi nu era o sursa posibila de zgomot electric de o intensitate ni ai mare decit se astepta. Se stia ca o pereche de porumbei isi gasise adapost in cavitatea antenei. Porumbeii au fost prinsi si tr i m isi prin posta la sediul din  Yhippany al l abo ratoarelo r Bell; eliberati, au fost gasi ii din nou, dupa citeva zile, in antena de la Holmdel. Au fost din nou prinsi si, in sfirsit, descurajati prin mijloace decisive. Cu toate acestea, cit timp au stat in antena, porumbeii au captusit-o cu ceea ce Penzias denumeste cu delicatete "un mate rial dielectric de culoare alba", iar acest material, la temperatura camerei, putea fi o sursa de zgomot electric. La inceputul anului 1965, gitul antenei a putut fi demontat si curatata murdaria, dar aceasta actiune, ca si alte eforturi, n-a facut sa scada nivelul zgomotului observat decit in mica masura. Misterul persista: de unde venea acest zgoniot de microunde ? Datele numerice de care dispuneau Penzias si  Vilson se refereau, intre altele, si la intensitatea zgomotu lui radio pe care il observasera. Pentru a descrie ac ea st a intensitate, ei s-au folosit de limbajul uzual al inginerilor radiofcnisti, care, 63 in acest caz, s-a dovedit deosebit de edificator. Orice fel de corp aflat la orice temperatura deasupra lui zero absolut va emite totdeauna un zgomot radio, produs de miscarile termice ale electronilor din interiorul corpului. in interiorul unei cutii cu pereti opaci, intensitatea zgomotului radio la orice lungime de unda data depinde numai de temperatura peretilor, si anume cu cit este mai inalta temperatura, cu atit mai intens este zgomotul. Atunci, este posibil sa se descrie intensitatea zgomotului radio observat la o lungime de unda data in termenii unei "temperaturi echivalente" — temperatura peretilor unei cutii in care zgomotul radio va avea intensitatea constatata. Desigur, un radiotelescop nu este un termometru, ci masoara puterea undelor radio, inregistrind curentii slabi pe care undele ii induc in structurile antenei. Cind un radioastronom afirma ca observa un zgomot radio de o anume temperatura echivalenta, el spune de fapt ca aceasta ar fi temperatura unei cutii opace in care ar trebui plasata antena pentru a receptiona zgomotul de intensitatea inregistrata. intrebarea daca antena este sau nu o astfel de cutie constituie, desigur, o alta problema. (Pentru a anticipa obiectiile expertilor, voi mentiona ca inginerii descriu adesea intensitatea zgomotului radio in termenii asa numitei temperaturi a antenei, ceea ce este oarecum diferit f nt a de "temperatura echivalenta" descrisa mai sus. Pentru lungimile de unda si intensitatile observate de Penzias si Wilson, cele doua definit ii sint de fapt identice). Penzias si Wilson au determinat temperatura echivalenta a zgomotului radio pe care-l receptionau ca fiind de circa 3,5 grade deasupra lui zero absolut (sau, mai precis, intre 2,5 si 4,5 grade deasupra lui zero absolut). Temperatura masurata in grade centigrade, dar pornind de la zero absolut, si nu de la punctul de topire al ghetii, se numeste temperatura absoluta si este data in ,.grarle Kelvin". Astfel, zgomotul radio observat de Penzias si Wilsun putea fi descris ca avind o 64 "temperatura echivalenta" de 3,5 grade Kelvin sau, mai scurt, 3,5° К. Aceasta era mult mai mare decit se astepta, dar inca destul de mica in termeni absoluti, ceea ce i-a determinat pe Pcnzias si  Vilson sa mediteze un timp asupra rezultatului lor, inainte de a-l publica. Desigur, n-a fost imediat evident ca acesta era cel mai important progres in cosmologie de la descoperi rea deplasarii spre rosu. Semnificatia misteriosului zgomot de micro-u nde a inceput curind sa se contureze p rin activii atea "colegiului invizibil" al astrofizicienilor. Pcnzias a telefonat din intimplare unui coleg radioastrononi, Bernard Burke de la M.i.T.3, in alte probleme. Burke tocmai auzise de la un alt coleg, Ken Turner de la institutul Carnegie, despre o conferinta la care acesta asistase la John Hopkins4, expusa de un tinar teoretician de la Princeton, P. J .E. Peebles. in aceasta conferinta Peebles pleda pentru existenta unui fond de zgomot radio ramas inca din universul timpuriu si aflat in prezent la o temperatura echivalenta de circa 10° K. Burke stia in acel moment ca Penzias masura temperaturile zgomotului radio cu antena in forma de corn de la laboratoarele Bell, asa incit a profitat de convorbirea telefonica avuta cu el ca sa intrebe cum mergeau experimentele. Penzias a raspuns ca masuratorile mergeau bine, dar ca nu intelegea ceva in legatura cu rezultatele. Burke i-a sugerat lui Penzias ca fizicienii de la Princeton ar putea avea citeva idei interesante in legatura cu ceea ce receptiona antena de la Holmdel. in conferinta tinuta, ca si in "preprint"-ul5 6 scris in martie 1965, Peebles a luat in considerare radiatia care ar fi fost prezenta in universul timpuriu. Termenul de "radiatie" este, desigur, un termen foarte general, cuprinzind widele 3 institutul tehnologic din Massachusetts. — Nota trad. ' Universitatea John Hopkins din Baltimore. — Nota trad,. 6 Tiparirea rapida a lucrarilor in tiraj redus, mai inainte ca ele sa fie publicate in reviste. — Nota trad. 65 electromagnetice de toate lungimile — nu numai widele radio, ci ti lumina infrarosie, vizibila, ultravioleta, razele X si radiatiile de foarte mica lungime de unda denumite raze gama. (Vezi tabelul, p. 170). Aici nu exista distinctii nete; odata cu schimbarea lungimii de unda, un tip de radiatie trece treptat intr-altul. Peebles a remarcat ca daca n-ar fi existat un fond intens de radiatie in primele citeva minute ale universului, reactiile nucleare ar fi actionat atit de rapid, incit o mare proportie din hidrogenul prezent atunci ar fi fost "pregatit" si transformat in elemente mai grele, ceea ce vine in contradictie cu faptul ca hidrogenul constituie aproape trei sferturi din universul actual. Aceasta transformare nucleara rapida ar fi putut fi impiedicata numai daca universul ar fi fost saturat cu radiatie din domeniul undelor foarte scurte, avind o enorma temperatura echivalenta, care sa fi spulberat nucleele, de indata ce ele s-ar fi putut fornia.  "om vedea ca aceasta radiatie a supravietuit expansiunii ulterioare a universului, dar ca temperatura sa echivalenta continua sa scada pe masura ce universul se dilata, depinzind invers proportional de dimensiunea universului. (Dupa cum vom vedea, acesta este, in fond, un efect al deplasarii spre rosu discutate cap. al ii-lea.) Rezulta ca universul actual trebuie sa fie de asemenea saturat cu radiatie, dar aceasta are o temperatura echivalenta mult mai mica decit in primele citeva minute. Estimatia lui Peebles era ca, pentru a mentine productia de heliu si de elemente mai grele din primele citeva minute in limitele cunoscute, fondul de radiatie trebuia sa fie atit de intens, incit temperatura sa de astazi sa fi ajuns la cel putin 10°K. Cifra de 10° K era oarecum o supraestimare, si acest calcul a fost repede inlocuit cu noi calcule mai elaborate si mai precise ale lui Peebles si ale altora, prezentate in cap. al V-lea. Preprint-ul lui Peebles n-a fost, de fapt, publicat niciodata in forma lui initiala. Totusi, concluzia la care ajunsese el era, in esenta, corecta: din abundenta 66 constatata a hidrogenului putem deduce ca, in primele sale citeva minute, universul era plin cu o cantitate enorma de radiatie care a putut impiedica formarea unei parti prea mari de elemente niai grele. De atunci, expansiunea universului ar fi coborit temperatura echivalenta a radiatiei pina la citeva grade Kelvin, astfel incit ea ar apa re acuni ca un fond de zgomot radio, venind in mod egal din toate directiile. Aceasta se impunea imediat ca o explicatie naturala a descoperirii lui Penzias si Wilson0. Astfel, intr-un anume sens, antena de la Holmdel se afla de fapt intr-o cutie — cutia fiind chiar universul intreg. Cu toate acestea, temperatura echivalenta inregistrata de antena nu este temperatura universului actual, ci niai de graba temperatura pe care a avut-o universul cu mult timp in urma, scazuta in proportie cu expansiunea enorma pe care universul a suferit-o de-atunci. Lucrarea lui Peebles era doar ultima dintr-o serie lunga de speculatii cosmologice asemanatoare. La sfirsitul anilor '40 o teorie de tip "big Dang" cu privire la nucleosinteza a fost elaborata de George Gamow si de colaboratorii sai Ralph Alpher si Robert Herman si a fost folosita in 1948 de Alpher si Herman pentru a prezice un fond de radiatie avind in prezent temperatura de circa 5° K. Calcule similare au fost efectuate in 1964 de Ya. B. Zeldovici in U.R.S.S. si, independent, de Fred Hoyle si R. J. Tayler in Anglia. Lucrarile mai vechi nu erau la inceput cunoscu te grupurilor de la laboratoarele Bell si de la Prin-ceton si ele nu au avut influenta asupra descope -ririi efective a fondului de radiatie, astfel incit putem a stepta pina la rap. al Vl-lea pentru a intra in detalii. Tot in cap. al Vi-lea vom examina o incurcata problema din istoria stiintei: de ce nici una dintre aceste lucrari teoretice de pionierat n-a generat cercetari pentru cautarea fondului cosmic de microunde. e Pentru aceasta descoperire, cei doi fizicieni au primit, in 1976, Premiul Nobel. — Nota trad. 67 Calculele lui Peebles din 1965 au fost provoca 1 e de ideile unui fizician experimentator de Ja Prin-ceton, Robert H. Dicke. (Printre alte lucrari, Dicke a inventat citeva dintre tehnicile-cheie din domeniul microundelor, folosite de radioastronomi.) Cindva, prin 1964, Dicke a inceput sa se intrebe daca o anumita radiatie, observabila si astazi, n-a ramas din stadiul timpuriu, fierbinte si dens al i s tor ie i cosmice. Spe culatiile lui Dicke se bazau pe o teorie "oscilatorie" a universului, la care ne vom intoarce in ultimul capitol al acestei carti. Evident, e l nu se astepta ca aceasta radiatie sa aiba o temperatura definita, dar a reusit sa inteleaga lucrul esential, acela ca exista ceva care merita sa fie cautat. Dicke le-a sugerat lui P. G. Roll si D.T. Wilkinson sa porneasca in cautarea fondului de radiatie de microunde, iar ei au inceput constructia unei mici antene cu zgomot redus, instalata pe acoperisul laboratorului de fizica Palmer de la Princeton. (in acest scop, nu este necesar sa se foloseasca un telescop mare, intrucit radiatia vine din toate directiile, deci nu se cistiga nimic prin focalizarea mai strinsa a fascicolului.) inainte ca Dicke, Roll si Wilkinson sa-si fi completat masuratorile, Dicke a primit un telefon d e la Penzias, ca re tocmai auzise de la Burke de spre lucrarea lui Peebles. Ei au decis sa publice impreuna doua scrisori in revista AsZrophysical Journal in care Penzias si Wilson sa anunte rezultatele observatiilor lor, iar Dicke, Peebles, Roll si Wilkinson sa le dea o inte rpre tare c os mo -logica. Penzias si Wilson, inca foarte precauti, au dat lucrarii lor modestul titlu "Masurarea temperaturii de exces a antenei la 4 080 de Mc s." (Frecventa la care antena a fost acordata a fost de 4 080 de megacicli pc secunda sau 4 080 de niilioane de cicli pe secunda, corespunznd. lungimii de unda de 7,35 cni.) Ei anunt au s i m p lu ca: "Masuratorile temperaturii efective a zgomotului zenital.. au dat o valoare cu circa 3,5° K ma i mare decit cea asteptata" si evitau orice mentiune despre cosmologie, exceptind remarca: rO posi 68 bila explicatie pentru surplusul de temperatura al zgomotului este aceea oferita de Dicke, Peebles, Roii si Wilkinson in scrisoarea lor publicata si ea in numarul de fata". Sa fi ramas intr-adevar, radiatia de microunde descoperita de Penzias si  Vilson de la inceputul universului? inainte de a continua cu expunerea experimentelor care s-au efectuat, ince-pind cu 1965, pentru a rezolva aceasta problema, va fi necesar sa ne intrebam la ce ne putem as-i epta din punct de vedere teoretic: Care sint proprietatile generale ale radiatiei care ar trebui sa umple universul, daca ideile cosmologice curente sint juste? Aceasta intrebare ne obliga sa examinam ce se intimpla cu radiatia in timpul dilatarii universului, dar nu numai in perioada nucleosintezei, de la sfirsitul primelor trei minute, ci in toate epocile care s-au succedat de atunci. Va fi foarte util sa renuntam la descrierea clasica a radiatiei asa cum am facut-o pina acum, in termeni de unde electromagnetice, si sa adoptam punctul de vedere mai modern, cel "cuantic", conform caruia radiatia consta din particule numite fotoni. O unda obisnuita de lumina con-1 ine un numar urias de fotoni care calatoresc impreuna, dar, daca masuram foarte precis energia purtata de trenul de unde, vom gasi ca aceasta este totdeauna un multiplu al unei cantitati bine definite, pe care o identificam cu energia unui f ingur foton. Dupa cum vom vedea, energiile fotonilor sint, in general, destul de mici, astfel incit, pentru cele mai multe scopuri practice, reiese ca o unda electromagnetica n-are deloc energie. Cu toate acestea, interactia radiatiei cu atomii sau cu nucleele atomice are loc de obicei cu un foton individual la momentul dat, iar in studierea unor astfel de procese este mai nimerit sa se foloseasca o descriere a luminii cu ajutorul fotonilor decit una ondulatorie. Fotonii au masa nula si sarcina nula, dar, cu toate acestea, sint entitati reale — fiecare dintre ei purtind energie si impuls Line definite si avind chiar o anumita 69 rotatie (numita spin) in jurul directiei sale de miscare. Ce i se intimpla unui foton individual atunci cind calatoreste prin univers? Nu prea multe, cit timp este vorba de universul actual. Lumina de la obiectele aflate la o departare de circa 10 OOO de milioane de ani-lumina pare sa ajunga foarte bine pina la noi. Orice fel de materie ar f i prezenta in spatiul intergalactic, aceasta trebuie sa fie suficient de transparenta, astfel incit fotonii sa poata calatori pe durata unei fractiuni apreciabile din virsta universului fara a fi difuzati ori absorbi ti. Totusi, abaterile spre rosu ale galaxiilor departate ne spun ca universul se dilata, ceea ce inseamna ca continutul sau a fost cindva mult mai comprimat decit astazi. Temperatura unui fluid creste, in general, cind fluidul este conipri-mat, asa ca putem totodata deduce ca materia din univers a fost in trecut mult mai fierbinte. Presupunem, de fapt, ca a existat o epoca, situata, dupa cum vom vedea, in priniii 700 OOO de ani ai universului, cind continutul acestuia era atit de fierbinte si de dens, incit nu se ingramadise inca in stele si galaxii si cind atomii insisi erau desfacuti in nucleele si electronii lor constituenti. in aceste conditii nefavorabile, un foton n-ar fi putut calatori nestingherit pe distante imense, asa cum se-ntimpla in universul de astazi. in perioada amintita, fotonul ar fi gasit pe traiec-1 oria sa un numar imens de electroni liberi care l-ar fi putut ciocni ori absorbi cu eficienta. Daca fotonul se ciocneste de un electron, el poate pierde in favoarea electronului sau poate cistiga de la acesta putina energie, dupa cum fotonul are initial energia mai niare sau mai mica decit electronul. "Timpul liber mijlociu" in care fotonul poate calatori inainte de a fi absorbit sau de a-si schimba apreciabil energia ar fi fost foarte scurt, mult mai scurt decit timpul caracteristic de expansiune al universului. Timpul liber mijlociu corespunzator pentru altp particule, ca electronii 70 si nucleele atomice, ar fi fost chiar si mai scurt. Astfel, desi intr-o anume acceptiune, dilatarea universului era la inceput foarte rapida, pentru un foton, sau un electron, sau un nucleu, expansiunea dura mult timp, destul de mult pentru ca fiecare particula sa fie ciocnita, absorbita sau reemisa de multe ori pe durata dilatarii universului. Ne asteptam ca orice sistem de acest tip, in care particulele individuale au suficient timp pentru mai multe interactii, sa ajunga intr-o stare de echilibru. Numarul de particule cu proprietati ca pozitia, energia, viteza, spinul s.a. cuprinse intr-un anume interval de valori trebuie sa se stabilizeze in asa fel incit, in fiecare secunda, numarul de particule scoase din acest interval sa egaleze numarul de particule intrate in acest interval. Astfel, proprietatile unui atare sistem nu vor fi determinate de nici una dintre conditiile initiale, ci mai ales de cerinta ca echilibrul sa se mentina. Desigur, "echilibru" nu inseamna aici ca particulele sint inghetate; fiecare este ciocnita continuu de catre vecinii sai. Echilibrul este mai degraba statistic; el se refera la modul in care particulele sint distribuite in pozitie, energie etc., distributia nemodificindu-se sau modificindu-se incet. Acest tip de echilibru statistic este cunoscut -de obicei sub numele de "echilibru termic", intrucit este caracterizat totdeauna de o temperatura definita, care trebuie sa fie uniforma in tot sistemul. intr-adevar, riguros vorbind, temperatura nu poate fi definita precis decit intr-o stare de echilibru termic. Ramura eficace si profunda a fizicii teoretice denumita "mecanica statistica" ofera un arsenal matematic adecvat pentru calcularea proprietatilor oricarui sistem aflat in echilibru termic. Aproximatia folosita in descrierea echilibrului termic se aseamana oarecum cu modul in care actioneaza mecanismul preturilor in economia de tip clasic. Daca cererea depaseste oferta, preturile bunurilor vor creste, reducind cererea 71 efectiva si incurajind cresterea product iei. Daca oferta depaseste cererea, preturile vor scadea, ducind la cresterea cererii efective si descurajind productia viitoare. in fiecare caz, oferta si cererea se vor apropia de egalizare. in acelasi fel, daca intr-un anumit interval de valori ale energiei, vitezei etc. exista prea multe sau prea putine particule, atunci proportia in care ele vor iesi din acest interval de valori va fi mai mare ori, respectiv, mai mica decit proportia in care vor intra in acelasi interval, pina cind echilibrul este resta bili t. Desigur, mecanismul preturilor nu actioneaza totdeauna exact in modul in care se presupune ca o face in economia clasica, dar si aici analogia se mentine — cele mai multe sisteme fizice din lumea reala sint destul de departe de echilibrul termic. in centrul stelelor este un echilibru termic aproape perfect, astfel incit putem estima cu o anumita siguranta ce conditii sint asemanatoare cu cele din stele, dar suprafata pamintului nu este nicidecum in echilibru, iar noi nu putem fi siguri daca miine va ploua ori nu. Universul n-a fost niciodata intr-un echilibru termic perfect, ba, mai mult, el se si dilata. Totusi, pe durata perioadei timpurii, cind ratele de ciocnire si de absorbtie ale particulelor individuale erau mult mai rapide decit rata expansiunii cosmice, universul ar putea fi privit ca evoluind "lent" de la o stare de echilibru termic aproape perfect la o alta stare de echilibru de acelasi fel. Este de o importanta cruciala pentru argumentatia acestei carti faptul ca universul a trecut printr-o stare de echilibru termic. Conform concluziilor mecanicii statistice, proprietatile oricarui sistem aflat in stare de echilibru termic sint in intregime determinate din moment ce se specifica temperatura sistemului si densitatea citorva cantitati care se conserva (despre care vom vorbi mai mult in capitolul urmator). in acest fel, universul pastreaza nuinai o amintire foarte limitata despre conditiile sale initiale. Daca dorim reconstituirea inceputului insusi, lipsa de 72 memorie a universului constituie o pierdere, compensata insa prin posibilitatea de a deduce cursul evenimentelor de la inceput incoace, fara prea multe presupuneri arbitrare. Dupa cum am vazut, se presupune ca radiatia de microunde descoperita de Penzias si Wilson a ramas de pe timpul cind universul se afla in stare de echilibru termic. Prin urmare, pentru a afla ce proprietati poate avea fondul de radiatie, cosmic din domeniul microundelor trebuie sa ne intrebam care sint insusirile generale ale radiatiei aflate in echilibru termic cu materia. S-a intimplat ca exact aceasta intrebare sa dea nastere, din punct de vedere istoric, teoriei cuantice si interpretarii fotonice a radiatiei. Prin 1890, a devenit cunoscut faptul ca proprietatile radiatiei aflate in stare de echilibru termic cu materia depind numai de temperatura. Pentru a preciza lucrurile, cantitatea de energie pe unitatea de volum de radiatie, situata in orice interval dat de lungimi de unda, este data de o formula universala, in care apar doar lungimea de unda si temperatura. Aceeasi formula descrie si cantitatea de radiatie dintr-o cutie cu pereti opaci, astfel incit un radioastro-nom poate folosi aceasta formula pentru a interpreta intensitatea zgomotului radio pe care-l observa in termenii unei "temperaturi echivalente". in esenta, aceeasi formula ofera si cantitatea de radiatie emisa pe secunda si pe centimetru patrat, la orice lungime de unda, de catre orice suprafata total absorbanta. Radiatia de acest fel este in general cunoscuta sub numele de "radiatie a corpului negru". Deducem de aici ca radiatia corpului negru este caracterizata de o distributie bine definita a energiei cu lungimea de unda, data de o formula universala depinzind numai de temperatura. Cea mai fierbinte problema cu care erau confruntati fizicienii teoreticieni de prin 1890 era gasirea acestei f ormule. Formula corecta pentru radiatia corpului negru a fost gasita in ultimele saptamini ale secolului al XlX-lea de Max Karl Ernst Ludwig Planck. 73 ENERGiA PE UNiTATEA DE VOLUM PE iNTERVALUL DE LUNGiME EGAL CU UNiTATEA, LA JOK (electron volti pe centimetru cub pe centimetru) Wilson Fig. 7. Distributia Planck. Densitatea de energie pe intervalul de o unitate de lungime de unda este reprezentata ca functie de lungimea de unda, pentru radiatia corpului negru cu temperatura de 3°K. (Pentru o temperatura care este mai mare decit 3°K cu un factor f, este necesar doar sa se reduca lungimile de unda cu un factor 1 f si sa se mareasca densitatile cu un factor f8). Partea liniara a curbei, la dreapta, este descrisa aproximativ de o distributie mai simpla, "distributia Rayleigh-J eans"; o dreapta cu aceasta inclinare este caracteristica pentru o larga varietate de cazuri pe Unga radiatia corpului negru. Caderea abrupta din stinga este datorata naturii cuantice a radiatiei si este un aspect specific al radiatiei corpului negru. Linia marcata cu "radiatia galactica" indica intensitatea zgomotajui radio provenit din galaxia noastra. (Sagetile indica lungimea de unda din masuratorile initiale ale lui Penzias si Wilson si lungimea de unda la care temperatura radiatiei poate fi dedusa din masuratorile de absorbtie pe primul nivel rotational excitat al radicalilor CN interstelari). 74 Forma exacta a rezultatului lui Planck este prezentata in fig. 7, pentru cazul particular de 3° l{, temperatura zgomotului cosmic de microunde. Formula lui Planck poate fi rezumata calitativ dupa cum urmeaza: intr-o cutie plina cu radiatie a corpului negru, energia, in orice interval de lungimi de unda, creste foarte abrupt odata cu cresterea lungimii de unda, atinge un maximum, dupa care scade din nou brusc. Aceasta "distributie Planck" este universala, independenta de natura materiei cu care interactioneaza radiatia si depinde doar de temperatura. in acceptia sa actuala, termenul "radiatia corpului negru" desemneaza orice radiatie in care distributia energiei in raport cu lungimea de unda se supune formulei lui Planck, indiferent daca in realitate radiatia a fost sau nu emisa de un corp negru. in ace st fel, cel puti n de-a lungul primului milion de ani, cind radiatia si materia erau in echilibru termic, universul trebuie sa fi fost plin cu radiatia corpului negru cu temperatura e gala cu ace ea a cont inu tu lui material al universului. importanta calculelor lui Planck a dep asit cu mult problema radiatiei corpului negru, intrucit el a introdus o noua idee, aceea ca energia se transmite in fragmente distincte, sau "cuante". La inceput, Planck a considerat ca numai energia in echilibru cu materia este cuantizata, dar Einstei n a sugerat citiva ani mai tirziu c a ra d iati a insasi este constituita din cuante, numite dupa un timp fotoni. Aceste progrese au dus in cele din urma, in anii '20, la una dintre cele mai mari revolutii intelectuale di n ist oria st iinte i, si anu m e la inlocuire a mecanicii clasice cu un l imb a j in intregime nou, acel a al mecanicii cuant ice. Nu vom putea merge prea departe cu mecanica cuantica in aceasta carte. Totusi, daca vom urmari, pornind de la reprezentarea fotonica a radiata iei , modul de obtinere a caracteristicilor generate ale distributiei Planck, mecanica cuantica ne va ajuta sa intelegem comportarea radiatiei intr-un univers in expansiune. 75 Motivul pentru care densitatea de energie a radiatiei corpului negru scade pentru lungimi mari de unda este simplu: este greu sa prinzi radiatia intr-un volum ale carui dimensiuni sint mai mici decit lungimea de unda. Atita lucru se putea intelege (si a si fost inteles) fara teoria cuantica, doar pe baza vechii teorii ondulatorii a radiatiei. Pe de alta parte, descresterea densitatii de energie a radiatiei corpului negru pentru lungimi foarte mici de unda nu poate fi inteleasa intr-o descriere necuantica a radiatiei. O consecinta foarte bine cunoscuta a mecanicii statistice este faptul ca, la orice temperatura data, devine dificil sa se produca vreun fel de particule, unde ori alte excitatii ale caror energii sa fie mai mari decit o anumita marime definita, proportionala cu temperatura. ’Cu toate acestea, daca undele de radiatie ar putea avea energii arbitrar de mici, nimic n-ar limita cantitatea totala de radiatie a corpului negru la lungimi de unda foarte mici. Nu numai ca aceasta concluzie era in contradicrie cu experimentul, dar ea ar fi dus totodata la rezultatul catastrofal ca energia totala a radiatiei corpului negru sa devina infinita l Singura cale de inlaturare a paradoxului a fost sa se presupuna ca energia vine in portii sau "cuante", cu energia fiecarei cuante in crestere, atunci cind lungimile de unda descresc. Astfel, la orice temperatura data, va exista prea putina radiatie la lungimi mici de unda pentru care "portiile" sa aiba energie inalta. in formularea finala a acestei ipoteze datorate lui Einstein, energia oricarui foton este invers proportionala cu lungimea de unda. La orice temperatura data, radiatia corpului negru va con-tine foarte putini fotoni care sa aiba o energie foarte mare si, ca urmare, foarte putini care au o lungime de unda foarte mica, explicind astfel caderea distributiei lui Planck la lungimi mici de unda. Pentru a fi concret, energia unui foton cu lungimea de unda de un centimetru este de 0,000124 electronvolti si proportional mai mare la lungimi 76 de unda mai mici. Electronvoltul este o unitate convenabila de energie, egala cu energia cistigata de un electron in miscare de-a lungul unei diferente de potential de un volt. De pilda, o baterie obisnuita de lanterna de 1,5 volti cheltuieste 1.5 electronvolti pentru fiecare electron pe care-l impinge prin filamentul becului. (in termenii unitatilor metrice pentru energie, un electronvolt are 1,602 x 10_12 ergi sau 1,602 X 10_19 joule.) Conform regulii lui Einstein, energia unui foton avind lungimea de unda de 7,35 cm in domeniu] microundelor, pentru care si-au acordat antena Penzias si Wilson, era de 0,000124 electronvolti impartit la 7,35, adica de 0,000017 electronvolti. Pe de alta parte, un foton tipic din lumina vizibila ar avea lungimea de unda de circa a douazecea miime dintr-un centimetru (5 X 10_5 cm), astfel incit energia sa ar fi 0,000124 electronvolti inmultit cu 20 OOO, ceea ce da aproximativ 2.5 electronvolti. in fiecare caz energia unui foton este foarte mica in termeni macroscopici, ceea ce explica de ce fotonii par ca se contopesc in curenti continui de radiatie. intimplator, energiile reactiilor chimice sint in general de ordinul unui electronvolt pe atom sau pe electron. De exemplu, pentru a smulge un electron unui atom de hidrogen, este necesara cu totul o energie de 13,6 electronvolti, dar acesta este un eveniment chimic exceptional de violent. Faptul ca fotonii din lumina soarelui au de asemenea energia de ordinul unui electronvolt are o importanta enorma pentru noi; aceasta permite fotonilor sa produca reactii chimice esentiale vietii, cum ar fi fotosinteza. Reactiile nucleare necesita in general energii de ordinul unui milion de electronvolti pe nucleu, ceea ce si arata de ce un kilogram de plutoniu degaja o energie exploziva de aproximativ un milion de kilograme de inT. Descrierea radiatiei cu ajutorul fotonilor ne permite sa intelegem principalele proprietati calitative ale radiatiei corpului negru. Mai intii, principiile mecanicii statistice ne spun ca energia 77 unui foton tipic este proportionala cu temperat ura, in timp ce regula lui Einstein arata ca lungimea de unda a oricarui foton este invers proportionala cu energia lui. De aici, punind alaturi cele doua reguli, obtinem ca lungimea de unda tipica a fotonilor din radiatia corpului negru este invers proportionala cu temperatura. Exprimin-du-ne cantitativ, lungimea de unda tipica linga care este concentrata cea mai mare parte a energiei radiatiei corpului negru este de 0,29 cm la temperatura de 1° K si proportional mai scazuta la temperaturi mai inalte. De exemplu, un corp opac, la temperatura obisnuita "a camerei" (300° К = 27° C), va emite o radiatie a corpului negru cu lungimea de unda tipica de 0,29 cm impartit la 300, adica circa o miime de centimetru. Aceasta lungime de unda se afla in domeniul radiatiei infrarosii si este prea mare pentru a ti vazuta de ochii nostri. Pe de alta parte, suprafata soarelui se afla la temperatura de aproape 5 800° K si, in consecinta, lumina pe care-o emite este centrata in jurul lungimii de unda de 0,29 cm impartit la 5 800, adica circa cinci sutimi de miimi dintr-un centimetru (5X10_5 cm) ori in jur de 5 OOO Angstromi. (Un Angstrom este o sutime de milionime, sau 10-8 dintr-un centimetru). Cum s-a mentionat deja, valoarea de mai sus se afla in mijlocul intervalului de lungimi de unda pe care ochii nostri, avind o structura adecvata, il pot vedea, interval pe care-l numim "vizibil"- Faptul ca aceste lungimi de unda sint atit de scurte explica de ce, pina la inceputul secolului al XlX-lea, nu s-a putut descoperi caracterul ondulatoriu al luminii. Numai atunci cind studiem lumina la trecerea ei prin orificii cu adevarat foarte mici putem observa fenomene caracteristice propagarii undelor, cum ar fi difractia. Am vazut, de asemenea, ca descresterea densitatii de energie a radiatiei corpului negru la lungimi de unda mari este cauzata de dificultatea de a inchide radiatia in orice volum ale carui dimensiuni sint mai mici decit lungimea de unda. 78 in realitate, distanta medie dintre fotoni in radiatia corpului negru este, in linii mari, egala cu lungimea de unda tipica a fotonului. Dar am vazut ca aceasta lungime de unda tipica este invers proportionala cu temperatura, astfel incit distant n medie dintre fotoni este de asemenea invers proportionala cu temperatura. Numarul de obiecte de orice fel dintr-un volum fixat este invers proportional cu cubul distantei lor medii de separare, astfel incit regula radiatiei corpului negru se formuleaza astfel: numarul de fotoni dintr-un volum dat este proportional cu cubul temperaturii. Putem concentra aceste informatii pentru a schita citeva concluzii despre cantitatea de energie din radiatia corpului negru. Energia dintr-un volum de un litru, ori "densitatea de energie", este egala cu numarul fotonilor dintr-un litru inmultit cu energia medie a unui foton. Dar am vazut ca numarul fotonilor dintr-un litru este proportional cu cubul temperaturii, in timp ce energia medie a fotonului este proportionala cu temperatura. Deci energia in unitatea de volum a radiatiei corpului negru este proportionala cu cubul temperaturii inmultit cu temperatura sau, cu alte cuvinte, cu puterea a patra a temperaturii. in termeni cantitativi, densitatea de energie a radiatiei corpului negru este de 4, 72 elec-tronvolti pe litru la temperatura de 1° K, de 47 200 electronvolti pe litru la 10° K s.a.m.d. (Aceasta lege este cunoscuta sub numele de legea Stefan-Boltzmann.) Daca zgomotul de microunde descoperit de Penzias si Wilson este cu adevarat o radiatie a corpului negru cu temperatura de 3° K, atunci densitatea ei de energie trebuie sa fie de 4, 72 electronvolti pe litru inmultit cu 3 la puterea a patra, sau in jur de 380 electronvolti pe litru. Cind temperatura a fost de o mie de ori mai mare, densitatea de energie a fost de un milion de milioane (1012) de ori mai mare. Acum ne putem reintoarce la originea radiatiei fosile de microunde. ^m vazut ca a trebuit sa existe un timp cind universul era atit de fierbinte si de dens, incit atomii erau disociati in 79 nuclee si electroni, iar ciocnirile fotonilor cu elec. tronii liberi mentineau un echilibru termic intre radiatie si materie 7. Cu trecerea timpului, universul s-a dilatat si s-a racit, atingind in cele din urma o temperatura suficient de scazuta (de circa 3 000° K) pentru a permite combinarea nucleelor cu electronii si formarea atomilor. (in literatura de astrofizica acest proces este denumit de obicei "recombinare", un termen deosebit de neadecvat, intrucit, pina in momentul luat in considerare, nucleele si electronii n-au fost niciodata, in istoria universului, combinati in atomi!) Disparitia brusca a electronilor liberi a intrerupt contactul termic dintre radiatie si materie, iar radiatia a continuat din acel moment sa se ras-pindeasca in mod liber. in momentul in care a avut loc acest proces, energia din cimpul de radiatii la diverse lungimi de unda era guvernata de conditiile echilibrului termic, deci era data de formula lui Planck pentru radiatia corpului negru la o temperatura egala cu aceea a materiei, de circa 3000° K. Mai precis, lungimea de unda tipica a fotonului trebuie sa fi fost in jurul unui micron (o zecime de miime de centimetru, ori 10 OOO Angstromi), iar distanta medie dintre fotoni ar fi trebuit sa aiba aproximativ aceeasi valoare. Ce s-a intimplat cu fotonii de-atunci incoace? Fotonii individuali n-au putut fi nici creati, nici distrusi, astfel incit distanta medie dintre fotoni a crescut direct proportional cu dimensiunea universului, adica propo^ional cu distanta medie dintre doua galaxii tipice. Dar am vazut in ultimul capitol ca efectul deplasarii cosmologice spre rosu este de a "impinge in afara" lungimile de unda ale oricarei raze de lumina odata cu expansiunea 7 Aici, autorul foloseste termenii de "radiatie" si "materie" in acceptia anglo-saxona, fara sa inteleaga prin aceasta ca radiatia ar fi nemateriala (vezi, de altfel p. 69). Nici termenii "radiatie" si "substanta" in limba romana nu sint adecvati, intrucit, in conditiile fizice descrise, nu poate fi vorba de substanta propriu-zisa, ci, uneori, de plasma. — Nota trad. 80 universului; astfel, lungimile de unda ale fiecarui foton individual vor creste direct proportiona 1 cu dimensiunea universului. Fotonii vor ramine prin urmare departati unul de altul cu o lungime de unda tipica, exact ca in radiatia corpului negru. intr-adevar, urmarind cantitativ aceasta linie de argumentatie se poate arata ca radiatia care umple universul va continua, pe masura cr universul se dilata, sa fie descrisa cu precizie de formula lui Planck pentru corpul negru, chiar daca nu mai este in echilibru cu materia. (Vezi nota matematica 4, p. 186). Singurul efect a i expansiunii este cresterea lungimii de unda tipice proportional cu dimensiunea universului. Temperautra radiatiei corpului negru este invers proportionala cu lungimea de unda tipica, astfel incit ea va scadea, pe masura ce universul se dilata, invers proportional cu dimensiunea universului. De exemplu, Penzias si Wilson au gasit ca intensitatea parazitilor din domeniul microundelor descoperiti de ei corespunde unei temperaturi de aproximativ 3° K. Aceasta este exact temperatura asteptata daca universul s-ar fi dilatat cu un factor de 1 OOO de pe vremea cind temperatura era suficient de ridicata (3 000° i() pentru a tine materia si radiatia in echilibru termic. Daca aceasta interpretare este corecta, zgomotul radio de 3° K este de departe cel mai vechi semna 1 receptionat de astronomi, fiind emis. cu mult inaintea luminii de la cele mai departate galaxii pe care le putem vedea. Dar Penzias si Wilson au masurat intensitatea parazitilor radio cosmici doar la o singura lungime de unda, la 7,35 cm. A devenit imediat extrem de urgent sa se decida daca distributia energiei radiante cu lungimea de unda este descrisa de formula lui Planck pentru corpul negru, asa cum ar fi de asteptat in cazul in care fondul de microunde este cu adevarat radiatia fosila abatuta spre rosu, ramasa dintr-o epoca in care radiatia si materia erau in univers in stare de echilibru termic. Daca este intr-adevar asa, atunci 81 "temperatura echivalenta", calculata prin compararea intensitatii zgomotului radio observat cu formula lui Planck, ar trebui sa aiba aceeasi valoare la toate lungimile de unda, si anume valoarea obtinuta de Penzias Wilson pentru lungimea de 7,35 cni. Dupa cum am vazut, in momentul descoperirii lui Penzias si  Vilson exista deja o alta incercare in curs in Ne v Jersey de a detecta fondul de radiatie cosmica de microunde. Curind dupa publicarea celor doua lucrari originale de catre grupurile de la laboratoarele Bell si de la Prin-ceton, Roll si Wilkinson si-au anuntat propriul rezultat: temperatura echivalenta a fondului de radiatie de la lungimea de unda de 3,2 cm era intre 2,5 si 3,5° К. Adica, in limitele erorii experimentale, intensitatea parazitilor cosmici cu lungimea de unda de 3,2 cm era inai mare decit aceea de la 7 ,35 cm, cu exact proportia asteptata daca radiatia este descrisa de formula lui Planck ! Din 1965, intensitatea radiatiei fosile de microunde a fost masurata de radioastronomi la peste o duzina de lungimi de unda in intervalul de la 7,35 cm pina la 0,33 cm. Fiecare dintre aceste masuratori concorda cu distributia Planck a energiei fata de lungimile de unda ia o temperatura intre 2,7 si 3° K. Totusi, inainte de a ne grahi sa conchidem ca avem de-a face in mod real cu radiatia corpului negru, trebuie sa reamintim faptul ca lungimea de unda "tipica" la care distributia Planck isi atinge maximul este de 0,29 cm, impartit la temperatura in grade Kelvin, ceea ce, pentru o temperatura de 3° K, da o valoare exact sub O, 1 cm. in acest fel, toate masuratorile au fost efectuate numai pe partea corespunzatoare a lungimilor mari fata de maximumul distributiei Planck. Dar, dupa cum am vazut, cresterea densitatii de energie odata cu descresterea lungimii de unda in aceasta parte a spectrului este cauzata de dificultatea de a pune lungimi de unda mari in vo-1 urne mici si poate fi asteptata pentru o varietate larga de cimpuri de radiatie, inclusiv pentru radia- 82 t.ii care n-au fost produse in conditiile unui echilibru termic. (Radioastronomii denumesc aceasta parte a spectrului regiunea Rayleigh-Jeans, 1nt ru -cit a fost analizata de lordul Rayleigh si de sir James Jeans.) Pentru a verifica daca observam cu adevarat o radiatie a corpului negru, este necesar sa mergem dincolo de maximumul distributiei Planck, in regiunea cu lungimi de unda mici, si sa verificam daca densitatea de energie scade realmente odata cu descresterea lungimii de u nda, asa cum se asteapta pe baza teoriei cuantice. La lungimi de unda mai mici decit 0,1 cm sintem cu adevarat dincolo de tarimul astronomilor ce studiaza undele radio sau microundele, ajungind pina la disciplina mai noua a astronomiei infra-rosii. Din nefericire, atmosfera planetei noastre, care este aproape transparenta la lungimi de peste 0,3 cm, devine din ce in ce mai opaca la lungimi de unda mai mici. Nu pare posibil ca vreun observator radio de pe pamint, chiar unul asezat la o altitudine montana, sa poata masura fondul de radiatie cosmica la lungimi de unda mult mai mici decit 0,3 cm. Destul de straniu, dar fondul de radiatii a fost masurat la unde mai scurte, cu mult inainte de orice experiment astronomic discutat pina acum in acest capitol, si anume de un astronom lucrind mai degraba in domeniul optic decit in cel radio sau infrarosu! in constelatia Ophiuchus ("purtatorul de sarpe") exista un nor de gaz interstelar care se afla intre pamint si o stea fierbinte, altfel cu nimic remarcabila, q Oph. Spectrul stelei q Oph este intretaiat de un numar de benzi intunecate neobisnuite, indicind absorbtia luminii de catre gazul interpus la un set de lungimi de unda mici. Acestea sint lungimile de unda la care fotonii au intocmai energia ceruta pentru a induce tran-zitii in moleculele norului de gaz, de la energii mai joase la energii mai ridicate. (Moleculele, ca si atomii, se afla numai in stari de energie distincte, sau "cuantizate".) Atunci, ohservind lungimile de unda la care survin benzile intunecate, 83 este posibil sil se deduca ceva despre n.d ura acestor molecule si despre starile in care se afla ele. Una din liniile de absorbtie din spectrul lui q Oph are lungimea de 3 875 Angstromi (unu pe 38,75 milioane dintr-un centimetru) indicind prezenta in norul interstelar a une i molecule, cianul (CN), cons tind dintr-un atom de carbon si unul de azot. (Strict vorbind, CN trebuie denumit "radical‘‘, ceea ce inseamna ca, in conditii normale, acesta se combina rapid cu atomii pentru a forma molecule stabile, cuin ar fi acidul cianhidric ( HCN), o otrava. in spatiul cosmic, CN este destul de stabil.) in 1941, W. S. Adams si A. l ic Kellar au descoperit ca aceasta linie de absorbtie este despicata in trei componente cu lungimile <le unda de 3874,608 Angstromi, 3875,763 Angstromi si 3873,998 Angstromi. Prima dintre aceste lun gimi de unda de absorbtie corespunde unei tranzitii in care molecula de ci an este ridicata din starea sa de cea mai joasa energie ("starea fundamentala") la o stare CJbrationala. Tranzitia ar putea avea loc si daca cianul ar fi la temperatura zero. Celelalte doua linii pot fi produse numai de tranzitii in care molecula este ridicata dintr-o stare de rotatie aflata exact deasupra starii fundamentale, la diferite alte stari vibrationale. Astfel, o fractiune importanta a numarului de molecule de cian din norul interstelar trebuie sa se afle in aceasta stare rotationala. Folosind diferenta cunoscuta de energie dintre starea fundamentala si starea rotationala, ca si intensitatile relative observate ale diferitelor linii de absorbtie, Mc Kellar a reusit sa arate ca cianul era expus unei anumite perturbatii avind temperatura efectiva de circa 2,3° K, din care cauza cianul se ridica pe starea de rotatie. Atunci nu parea sa existe ni c i o rat i une pentru care sa se asocieze aceasta perturbatie misterioasa cu originea universului. De aceea nici nu i s-a acordat prea multa atentie. Totusi, dupa descoperirea fondului de radiatie cosmica de 3° К in 1965, s-a inteles (de catre George Field, i. S. Shklovsky 84 si N.J. Woolf) cil tocmai aceasta radiat ie este perturbatia observata in 1941 ca producind rotatia moleculelor de cian in norii din Ophiuchus. Lungimea de unda a fotonilor corpului negru care ar fi necesari pentru a produce aceasta rotatie este de 0,263 cm, adica mai mica decit orice lungime de unda accesibila radioastronomiei cu baza pe paniint, dar inca insuficient de scurta pentru a verifica scaderea rapida a lungimilor de unda mai jos de O, 1 cm, scadere tipica distributiei Planck de la 3° K. De atunci s-au cautat si alte linii de absorbtie provocate de excitarea moleculelor de cian pe alte stari rotationale, ori a altor molecule in diferite stari rotationale. in 1974, s-a observat o absorbtie in cea de-a doua stare rotationala a cianului interstelar, ceea ce a permis o estimare a intensitatii radiatiei la lungimea de 0,132 cm, corespunzind, de asemenea, temperaturii de circa 3° K. Astfel de observatii au stabilit pina acum numai o limita superioara a densitatii energiei radiatiei cu lungimi de unda mai mici decit O, 1 cm. Atare rezultate sint incurajatoare, intrucat ele arata ca densitatea energiei radiatiei incepe sa scada brusc, incepind de la o anumita lungime de unda de circa 0, 1 cm, asa cum se si asteapta in cazul radiatiei corpului negru. Totusi, aceste limite superioare nu ne permit sa verifica m existenta reala in acest caz a radiatiei corpului negru, nici sa-i determinam precis temperatura. Atacarea acestei probleme a devenit posibila numai prin ridicarea unui receptor de infrarosii deasupra atmosferei pamintului. fie cu un balon, fie cu o racheta. Aceste experiente sint extraordinar de dificile, iar la inceput au dat rezultate inconsistente, incurajind pe rind si pe aderentii si pe oponentii cosmologiei standard. Un grup de la Cornell, folosind rachete, a gasit in zona undelor scurte mai multa radiatie decit s-ar fi asteptat pentru o distributie de tip Planck, in timp ce un alt grup, de la M.i.T., uzind de un balon, a obtinut rezultate in acord aproximativ cu teoria radiatiei 85 corpului negru. Ambele grupuri si-au continuat munca si, prin 1972, au raportat rezultate indicind o distributie cu temperatura apropiata de 3° i(. in 1976, un grup de la Berkeley, folosind balonul, a confirmat ca densitatea energiei de radiatie continua sa scada pentru lungimi de unda mici, in intervalul de la 0,25 cm pina la 0,06 cm, in modul asteptat pentru o temperatura de 3° K, cu o toleranta de 0,1° K. Acum pare sa fie stabilit ca fondul de radiatie cosmica este cu adevarat o radiatie a corpului negru, cu temperatura apropiata de 3° i(. Cititorul se poate mira in acest loc de ce aceasta problema n-a fost mai simplu rezolvata montind echipament pentru infrarosii pe un satelit artificial al pamintului si folosind tot timpul necesar pentru a face masuratori precise mult deasupra atmosferei pamintesti. Nu stiu daca acest lucru a fost imposibil. Explicatia data de obicei este aceea ca, pentru a masura temperaturi atit de joase ale radiatiei cum ar fi 3° K, este necesar sa se raceasca aparatul cu heliu lichid ("sarcina rece") si ca n-ar exista o tehnologie adecvata pentru a deplasa un astfel de echipament crio-genic la bordul unui satelit al pamintului. Totusi, nu ma pot opri sa nu cred ca aceste adevarate cercetari cosmice merita o mai mare alocatie din bugetul spatial. importanta efectuarii unor observatii deasupra atmosferei pamintului se vadeste si mai mare daca se ia in considerare distributia fondului cosmic de radiatie in functie de directie, la fel cum s-a procedat si cu lungimea de unda. Toate observatiile de pina acum8 sint in concordanta cu un fond de radiatii perfect izotrop, adica independent de directie. Asa cum s-a mentionat in capitolul precedent, izotropia este unul dintre cele mai puternice argumente in favoarea Principiului cosmologic. O posibila dependenta intrinseca a 8 Cartea a fost scrisa in 1976; in legatura cu datele mai noi, vezi comentariul nr. 3. — Nota trad. 86 fondului de radiatie cosmica fata de directie este foarte greu de deosebit de anizotropia datorata mai ales efectelor atmosferei pamintesti. intr-adevar, in decursul masuratorilor temperaturii fondului de radiatie, fondul a fost separat din radiatia atmosferei noastre tocmai presupunind ca este izotrop. Motivul pentru care dependenta fata de directie a fondului de radiatie din domeniul microundelor constituie un subiect de studiu atit de fascinant este ca nu ne asteptam ca intensitatea acestei radiatii sa fie perfect izotropa. Pot exista fluctuatii in intensitate odata cu micile schimbari de directie, cauzate de structura in ingramadiri a universului, survenite ori in momentul in care radiatia a fost emisa, ori dupa. De exemplu, galaxiile in primele stadii de formare puteau arata ca pete fierbinti pe cer, cu o temperatura a corpului negru usor mai niare decit media, extinse fie si numai de-a lungul unei jumatati de minut de arc. in plus, exista aproape cu certitudine o variatie lenta a intensitati radiatei in jurul intregului cer, cauzata de miscarea pamintului prin univers. Pamintul se misca in jurul soarelui cu viteza de 30 km s, iar sistemul solar este purtat de miscarea de rotatie a intregii galaxii cu o viteza de circa 250 km s. Nimeni nu stie exact ce viteza are galaxia noastra fata de distributia cosmica a galaxiilor, dar probabil ca aceasta se misca cu citeva sute de km s intr-o anume directie. Daca, de exemplu, presupunem ca pamintul se misca cu viteza de 300 km s fata de media materiei din univers, deci si fata de fondul de radiatie, atunci lungimea de unda a radiatiei venind din fata sau din spate in raport cu miscarea trebuie sa descreasca sau sa creasca, respectiv cu raportul dintre 300 km s si viteza luminii, sau cu 0,1 %. Deci, temperatura echivalenta a radiatiei trebuie sa varieze lin cu directia, fiind cu circa 0,1 % mai mare decit media, in directia spre care se misca pamintul si cu tot Atit mai mica decit media, in directia opusa. in ultimii ani, cea mai buna limita superioara 87 a oricarei dependente fata de directie a temperaturii echivalente a radiatiei a fost chiar in jur de 0,1 %, astfel incit am fost in situatia chinuitoare de a ne afla aproape, dar inca nu destul de aproape, de masurarea vitezei pamintului in univers. S-ar putea sa nu se rezolve problema pina cind nu se vor face masuratori din sateliti care inconjoara pamintul. (Cind se faceau corecturile finale la aceasta carte, am primit de la John Matter, de la N .A. S.A., Jurnalul satelitului de explorare a fondului cosmic nr. 1. Acesta anunta numirea unei echipe de sase oameni de stiinta sub conducerea lui Rainier Weiss, de la M.i.T., pentru studierea posibilitatilor de masurare a fondului de radiatie de microunde si infrarosu din spatiu. Bon voyage9.) Am observat ca fondul de radiatie cosmica din domeniul microundelor ne ofera o dovada ferma ca radiatia si materia din univers au fost cindva in stare de echilibru termic. Totusi, noi nu am dedus inca prea multe concluzii cosmologice din valoarea particulara de 3° K, determinata experimental pentru temperatura echivalenta a radiatiei. De fapt, aceasta temperatura a radiatiei ne permite sa deducem un numar crucial de care avem nevoie pentru a urmari istoria primelor trei minute. Asa cum am vazut, la orice temperatura data, numarul de fotoni pe unitatea de volum este invers proportional cu cubul lungimii de unda tipice si, deci, direct proportional cu cubul temperaturii. Pentrp. o temperatura de exact 1° K, vor exista 20 282,9 de fotoni pe litru, astfel incit fondul de radiatie de 3° K cantine circa 550 OOO de fotoni pe litru. Concomitent, densitatea particulelor nucleare (neutronii si protonii) in universul actual are o valoare intre 6 si 0,03 particule pe o mie de litri. (Limita superioara este de doua ori densitatea critica discutata in cap. al ii-lea, l i m i ta inferioara S Drum bun (in fr., in original), — iota trad. 88 este estimatia prin lipsa a densitatii observate efectiv in galaxiile vizibile.) Astfel, in functie de valoarea reala a densitatii particulelor, exista azi in univers intre 100 de milioane si 20 OOO de milioane de fotoni pentru fiecare particula nu-cle ara. i n plus, acest raport enorm dintre fotoni si particulele nucleare a fost aproape constant pentru un timp foarte indelungat. in perioada in care radiatia s-a extins liber (din momentul cind temperatura a scazut sub 3 000° K), fotonii din fond si particulele nucleare n-au fost nici create, nici distruse, astfel incit raportul lor a ramas in mod firesc constant. Vom vedea in capitolul urmator ca acest raport a fost aproximativ constant chiar mai inainte, cind fotonii individuali erau creati si distrusi. Aceasta este concluzia cantitativa cea mai importanta care poate fi dedusa din masuratorile fondului de radiatie din domeniul microundelor — cit de departe putem privi inapoi spre istoria timpurie a universului, existau pentru fiecare neutron sau proton de la 100 de milioane pina la 20 OOO de milioane de fotoni in continutul mediu al universului. in cele ce urmeaza, pentru a evita un echivoc inutil, voi rotunji acest numar si voi presupune, ca ilustrare, ca au existat si mai exista si astazi in continutul mediu al universului exact 1 OOO de milioane de fotoni pe particula nucleara. O consecinta foarte importanta a acestei concluzii este ca diferentierea materiei in galaxii si stele n-a putut incepe inainte ca temperatura cosmica sa devina suficient de scazuta pentru ca electronii sa fie capturati, formind atomi. Pentru ca gravitatia sa produca aglomerarea materiei in fragmente izolate, asa cum a presupus Newton, este necesar ca gravitatia sa invinga presiunea materiei si a radiatiei asociate. Forta de gravitatie in orice bulgare incipient creste cu dimensiunea bulgarelui, in timp ce presiunea nu depinde de dimensiune; deci, la o densitate si presiune date, exista o masa minima care este susceptibila 89 de a provoca o aglomerare gravitationala. Aceasta masa este cunoscuta sub numele de "masa Jeans", deoarece a fost introdusa in teoriile formarii stelelor de sir James Jeans in 1902. Mas a Jeans este proportionala cu puterea trei pe doi a presiunii (vezi nota matematica 5, p. 188). Exact inainte de inceputul capturarii electronilor in atomi, l a temperatura de 3 000° K, presiune a radiatiei era enorma, iar masa Jeans era corespunzator de mare — cit aceea a unui milion de galaxii mari. Nici galaxiile, nici roiurile de galax ii nu sint suficient de mari ca sa se fi format in acel timp. Totusi, putin mai tirziu, electronii s-au unit cu nucleele in atomi, iar odata cu disparitia electronilor liberi universul a devenit transpare nt la r a di atie; in acest fel p resiune a radiati e i devenea ineficienta. La o temperatura si densitate date, presiunea materiei sau radiatiei este direct proportionala cu numarul particulelor ori, respectiv, al fotonilo r, astfel incit, atunci cind presiunea radiatiei a devenit inoperanta, presiu-nea totala efectiva a scazut cu un factor de circa 1 OOO de milioane. Masa Jeans a scazut cu un factor egal cu cel de sus la putere a trei pe doi, adica la circa o milionime din masa unei galaxii. De atunci, presiunea materiei singura ar fi prea slaba spre a rezista aglomerarii m a te riei in gala x i i, asa cum le vedem pe cer. Aceasta nu inseamna ca noi intelegem cu adevarat cum s-au format galaxiile. Teoria formarii galaxiilo r este una dintre marile prob le me de prim ordin ale astrofizioii, o problema care astazi pare depart e de rezolvare. Dar ace asta este o alta istorie. Pentru noi, faptul important este ca, in universul timpunl}, la temperaturi de peste 3 000° K, universul nu era compus din galaxit si stele, asa cum le vedem astazi pe cer, ci numai dintr-o supa ionizata si nediferentiata de materie si radiatie. O alta consecinta remarcabila a acestei proportii uriase dintre fotoni si particulele nucleare este aceea ca a trebuit sa existe o perioada, nu foarte indep art at a in tre cut, cind energia ra di ati ei 90 era mai mare decit energia continu ta in materia din univers. Energia din masa unei particule nucleare este data de formula lui Einstein fiind de circa 939 de milioane de electronvolti. Energia medie a unui foton din radiatia corpului negru de 3° K este mult mai mica, de circa 0,0007 electronvolti, astfel incit, chiar cu proportia de 1 OOO de milioane de fotoni pentru un neutron sau proton, cea mai mare parte a energiei universului de azi exista sub forma de materie, nu sub forma de radiatie. Cu toate acestea, in perioade mai vechi, temperatura era mai inalta, drept care energia fiecarui foton era mai mare, pe cind energia din masa unui neutron sau proton ra-minea totdeauna aceeasi. Cu 1 OOO de milioane de fotoni la fiecare particula nucleara, pentru ca energia radiatiei sa o depaseasca pe aceea a materiei, este necesar ca energia medie a unui foton din radiatia corpului negru sa fie mai mare doar decit circa o miime de milionime din energia masei particulei nucleare, adica decit un elec-tronvolt. Aceasta era situatia atunci cind temperatura era de circa 1 300 de ori mai mare decit in prezent, adica atunci cind ea avea valoarea de 4 000° K. Aceasta temperatura marcheaza tranzitia dintre era "dominata de radiatie", in care partea cea mai mare a energiei universului exista sub forma de radiatie, si era prezenta, "dominata de materie", in care cea mai mare parte a energiei se gaseste localizata in masele particulelor nucleare. Este izbitor faptul ca tranzitia de la epoca dominata de radiatie la cea dominata de materie a avut loc aproximativ in aceeasi perioada in care continutul universului a devenit transparent fata de radiatie, la circa 3 000° K. Nimeni nu stie cu adevarat de ce trebuie sa se fi petrecut asa, cu toate ca au existat citeva sugestii interesante. Nu stim nici care dintre tranzitii a avut loc prima: daca acum ar fi 10 OOO de milioane de fotoni pentru o particula nucleara, atunci radiatia ar fi continuat sa domine asupra materiei pina cind temperatura ar fi scazut la '00° Kt mult timp 91 dupa re continutul universului devenise transparent. Aceste incertitudini nu se vor interfera cu istona noastra despre universul timpuriu. im portant pentru noi este ca, in orice moment anterior celui in care continutul universului a devenit transparent, universul poate fi privit ca fiind alcatuit mai ales din radiatie, cu numai o slaba impuritate de materie. Densitatea enorma de energie a radiatiei din universul timpuriu s-a pierdut prin deplasarea lungimilor de unda ale fotonilor spre rosu, pe masura ce universul s-a dilatat, lasind impuritatile alcatuite din particule nucleare si electroni sa se aglomereze si sa creasca, alcatuind stelele, rocile si fiintele vii ale universului actual. iV REtETa PENTRU UN UNiVERS FiERBiNTE Observatiile astronomice prezentate in ultimele doua capitole au revelat ca universul se dilata si ca este plin cu un fond universal de radiatie, aflata acum la temperatura de 3° K. Aceasta radiatie se dovedeste a fi ramas de pe timpul cind universul era in intregime opac si de circa 1 OOO de ori mai mic si mai fierbinte decit in prezent. (Ca totdeauna, atunci cind vorbim despre univers ca fiind de 1 OOO de ori mai mic decit in prezent, intelegem prin aceasta ca distanta dintre orice pereche data de galaxii tipice era de 1 OOO de ori mai mica decit acum.) Ca o pregatire finala pentru raportul nostru despre primele trei minute, trebuie sa privim ina poi spre timpuri si mai indepartate, cind universul era cu mult mai mic si mai fierbinte, folosind viziunea teoretica mai degraba decit telescoapele optice ori radiotelescoapele pentru examinarea conditiilor fizice predominante. La sfirsitul cap. al iii-lea, am notat ca in perioada in care universul era de 1 OOO de ori mai mic decit in prezent si cind continutul sau material era exact in pragul transformarii sale in mediu transparent la radiatie, universul trecea totodata dintr-o era dominata de radiatie in era prezenta, dominata de materie. in timpul erei dominate de radiatie, nu numai ca exista acelasi numar urias de fotoni raportat la o particula nucleara, numar care se pastreaza si astazi, dar energia fotonilor era suficient de ridicata, pentru ca cea niai mare parte a energiei din univers 93 sa fi existat sub forma de radiatie, si nu de masa., (Reamintim ca fotonii sint particule fara masa, sau "cuante", din care, conform teoriei cuantice, este alcatuita lumina.) Prin urmare, pentru aceasta perioada, descrierea universului ca fiind alcatuit doar din radiatie, fara vreun fel de materie, va fi o aproximatie acceptabila. O mentiune i m p o rtanta mai trebuie facuta aici. Vom vedea in acest capitol ca epoca radiatiei pure a inceput de fapt de abia la sfirsitul prime lo r minute, cind temperatura scazuse sub citeva mii de milioane grade Kelvin. si in momente anterioare materia era importanta, dar era vorba de o materie de un fel cu totul diferit fata de aceea din care este compus universul de astazi. Totusi, inainte de a privi atit de mult in urma, permi-teti-ne sa luam mai intii in discutie, pe scurt, adevarata era a radiatiei, de la sfirsitul primelor minute, si pina in momentul, survenit citeva sute de mii de ani mai tirziu, in care materia a devenit din nou mai importanta decit radiatia. Pentru a urmari istoria universului in timpul acestei ere, tot ce e a ce-i necesar sa stim este cit de fierbinte era universul, in orice moment. Sau, cu aite cuvinte, sa stim in ce mod depinde temperatura de dimensiunea univers ului, in timp ce acesta din urma se dilata. Ar fi usor de raspuns la aceasta intrebare daca radiatia s-ar fi extins liber. Lungimea de unda a fiecarui foton s - ar fi largit (prin deplasare spre rosu) proportional cu dimensiunea universului, pe masura expansiunii universului. Mai departe, asa cum am vazut in capitolul precedent, lungimea de unda medie a radiatiei corpului negru este invers proportionala cu temperatura. Asadar, temperatura ar fi descrescut invers proportional cu dimensiunea universului, exact asa cum se-ntimpla si in momentul de fata. Din fericire pentru cosmologul teoretician, aceeasi relatie simpla este valabila chiar si atunci cind luam in considerare faptul ca radiatia nu se dilata in mod cu totul liber, intrucit ciocnirile rapide ale fotonilor cu numarul relativ mic de 94 electroni si de particule nucleare faceau universul opac in timpul erei dominate de radiatie. Cit timp un foton se afla in zbor liber intre ciocniri, lungimea sa de unda crestea proportional cu dimensiunea universului si existau atit de mul ti fotoni la o particula, incit ciocnirile fortau de-a dreptul temperatura materiei sa urmeze temperatura radiatiei, si nu vice-versa. Astfel, de exemplu, atunci cind universul era de zece mii de ori mai mic decit acum, temperatura lui trebuie sa fi fost de 10 OOO de ori mai inalta decit acum, adica de 30 000° K. Ne marginim la atit in ceea ce priveste adevarata era a radiatiei. Pe masura ce privim tot mai mult inapoi in istoria universului, ajungem in cele din urma intr-o perioada in care temperatura era atit de inalta, incit ciocnirile fotonilor intre ei puteau produce particule materiale din pura energie. in primele citeva minute si radiatia si particulele create in acest fel din pura energie jucau un rol la fel de important nu numai in imprimarea vitezelor diferitelor reactii nucleare, ci si in determinarea vitezei de expansiune a universului insusi. Prin urmare, in vederea urmaririi cursului evenimentelor din momente cu adevarat indepartate in timp, va trebui sa stim cit de fierbinte a trebuit sa fie universul pentru a produce un numar mare de particule din energia radiatiei si cit de multe particule erau astfel produse. Procesul prin care materia este produsa din radiatie poate fi cel mai bine inteles in termenii descrierii cuantice a luminii. Doua cuante de radiatie (doi fotoni) se pot ciocni si dispare, intreaga lor energie si tot impulsul fiind absorbi te de producerea a doua sau mai multe particule materiale. (Acest proces este cu adevarat observat, indirect, in laboratoarele de fizica nucleara la energii inalte din zilele noastre.) Teoria relativitatii restrinse a lui Einstein ne spune ca o particula materiala va avea chiar si in repaus o anumita "energie de repaus", data de faimoasa formula E = mc2. (Aici c este viteza luminii. Aceasta este sursa de energie eliberata in reac- 95 tiilp nucleare, in care o fractiune a masei nucleelor atomice este anihilata.) Deei, pentru ca doi fotoni, in ciocnire frontala, sa dea nastere la doua particule materiale de masa m, energia fiecarui foton trebuie sa fie cel putin egala cu energia de repaus, mc2, a fiecarei particule. Reactia va avea loc in continuare, chiar daca energia fiecarui foton este mai mare decit mc2; doar ca surplusul de energie va imprima particulelor materiale o viteza mai mare. Particulele de masa m nu pot fi insa produse in ciocnirile a doi fotoni, daca energia fotonilor este sub mc2, intrucit nu ajunge destula energie nici macar pentru a produce masa de repaus a acestor particule. Evident, pentru a aprecia eficacitatea radiatiei la producerea particulelor nucleare, trebuie sa cunoastem energia caracteristica a fotonilor individuali in cimpul de radiatie. Energia poate fi estimata destul de bine pentru scopul nostru actual folosind o regula simpla: vom inmulti temperatura radiatiei cu o constanta fundamentala a mecanicii statistice, cunoscuta sub numele de constanta lui Boltzmann. (Ludwig Boltzmann a fost, impreuna cu americanul Willard Gibbs, fondatorul mecanicii statistice moderne. Se spune ca sinuciderea sa, in 1906, s-ar fi datorat, cel putin in parte, opozitiei filosofice facute lucrarilor sale, dar toate aceste controverse sint de mult rezolvate.) Valoarea constantei lui Boltzmann este de 0,00008617 electronvolti pe grad Kelvin. De exemplu, la temperatura de 3 000° K, cind continutul universului de abia devenise transparent, energia caracteristica a fiecarui foton era de circa 3 000° K inmultit cu constanta lui Boltzmann, sau 0,26 electronvolti. (Reamintim ca un electronvolt este energia dobindita de un electron prin traversarea unei diferente de potential de un volt. Energiile reactiilor chimice sint, in mod obisnuit, de ordinul unui electronvolt pe atom; iata de ce radiatiile de la temperaturi peste 3 000° K sint destul de fierbinti pentru a impiedica incorporarea in atomi a vreunei fractiuni semnificative din numarul electronilor.) 96 Am vazut ca, pentru a produce particule materiale de masa m, energia caracteristica a fotonilor care se ciocnesc trebuie sa fie cel putin egala cu energia mc2 a particulelor in repaus. intrucit energia caracteristica a fotonului este egala cu temperatura inmultita cu constanta lui Boltzmann, rezulta ca temperatura radiatiei trebuie sa fie cel putin de ordinul energiei de repaus mc2, impartita la constanta lui Boltzmann. Adica, pentru fiecare tip de particula materiala exista o "temperatura de prag", data de energia de repaus mc2, impartita la constanta lui Boltzmann, temperatura care trebuie atinsa inainte ca particulele de acest tip sa fie create din energia radiatiei. De exemplu, cele mai usoare particule materiale cunoscute sint electronul e  si pozitronul e+ . Pozitronul este "antiparticula" electronului, adica are sarcina electrica opusa (pozitiva in loc de negativa), dar aceeasi masa si acelasi spin. Cind un pozitron se ciocneste cu un electron, sarcinile se pot anula, iar energiile din masele celor doua particule se regasesc in energia radiatiei pure. Acesta este, desigur, motivul pentru care pozitronii sint atit de rar intilniti in viata obisnuita; ei nu traiesc prea niult, fiindca se intilnesc imediat cu un electron si se anihileaza. (Pozitronii au fost descoperit.i in 1930, in razele cosmice.) Procesul de anihilare se poate petrece si-n sens invers — doi fotoni cu energii suficiente pot sa se ciocneasca si sa produca o pereche elec-tron-pozitron, energiile fotonilor fiind convertite in masele electronului si pozitronului. Pentru ca doi fotoni sa produca un electron si un pozitron la o ciocnire frontala, energia fiecarui foton trebuie sa depaseasca "energia de repaus", mc2, a masei electronului sau pozitronului. Aceasta energie este de 0,511003 milioane de electronvolti. Ca sa aflam temperatura de prag la care fotonii vor avea sansa de a dobindi atita energie, vom imparti energia la constanta lui Boltzmann (0,00008617 electronvolti pe grad Kelvin) si vom gasi o temperatura de prag de 97 6 OOO de milioane grade Kelvin (6 x 10° °K). La orice temperatura mai inalta decit pragul, elec" tronii si pozitronii ar fi fost creati cu usurinta in ciocnirile dintre fotoni, deci ar fi fost prezenti intr-un numar foarte mare. (incidental, temperatura de prag de 6 X 109 °K pentru crearea electronilor si pozitronilor din radiatie dedusa mai sus este mult mai mare decit orice temperatura pe care-o intiinim in mod normal in universul actual. Pina si centrul soarelui se afla la o temperatura de numai 15 milioane de grade. De aceea, nici nu observam electroni si pozitroni aparind din spatiul gol atunci cind soarele straluceste.) Remarci similare se pot face pentru orice tip de particule. Exista o regula fundamentala a fizicii moderne care spune ca pentru fiecare tip de particula exista in natura o "antiparticula" corespunzatoare, cu exact aceeasi masa si acelasi spin, dar cu sarcina electrica opusa. Singura exceptie o constituie categoria de particule pur neutre, ca insusi fotonul, care pot fi reprezentate ca propriile lor antiparticule. Relatiile dintre particule si antiparticule sint reciproce: pozitronul este antiparticula electronului, iar electronul este antiparticula pozitronului. Daca exista suficient de multa energie, este intotdeauna posibil sa se creeze orice tip de pereche particula-antiparticula in ciocniri de perechi de fotoni. (Existenta antiparticulelor este o consecinta matematica directa a principiilor mecanicii cuantice si a teoriei relativitatii restrinse a lui Einslein. Existenta antielectronului a fost pentru prima data dedusa teoretic de Paul Adrian Maurice Dirac in 1930. Nedorind sa introduca o particula necunoscuta in teoria sa, el a identificat anti-electronul cu singura particula incarcata pozitiv cunoscuta atunci, protonul. Descoperirea pozitronului, in 1932. a verificat teoria anti particulelor si a aratat totodata ca protonul nu este antiparticula electronului; protonul are pro pria sa antiparticula, antiprotonul, descoperit in anii '50 la Berkeley}. 98 Particulele cele mai usoare, in afara de electron si pozitron, sint miuonul, p-, un fel de electron greu, instabil, si antiparticula sa, p+. Ca si in cazul electronilor si pozitronilor, p- si p+ au sarcini electrice opuse, dar mase egale si pot fi create in ciocnirile dintre fotoni. Particulele p-si p+ au fiecare energia mc2 egala cu 105,6596 de milioane de electronvolti; impartind aceasta energie la constanta lui Boltzmann, obtinem temperatura de prag corespunzatoare, de 1,2 milioane de milioane de grade (1,2 X1012 °K). Temperaturile de prag corespunzatoare pentru alte particule sint date in tabelul 1, la pag. 169. Privind acest tabel, putem spune care particule au existat in numar mare in diferitele momente ale istoriei universului: acestea pot fi numai particulele ale caror temperaturi de prag se aflau sub temperatura universului la timpul respectiv. Cit de multe particule materiale erau realmente prezente atunci cind temperatura era deasupra temperaturii de prag? in conditiile unor temperaturi si densitati inalte care prevalau in universul timpuriu, numarul particulelor era guvernat de conditiile de baza ale echilibrului termic, adica numarul de particule trebuia sa fie astfel incit, in orice secunda, cite erau create, tot atitea erau distruse. ("Cererea egala oferta".) Viteza cu care fiecare pereche data particula-antiparticula se anihila, transformindu-se in doi fotoni, era aproximativ egala cu viteza cu care orice pereche data de fotoni, avind aceeasi energie, se prefacea intr-o astfel de pereche particula-antiparticula. Deei conditiile echilibrului termic cer ca numarul de particule de fiecare tip, avind temperatura de prag sub temperatura existenta, sa fie aproximativ egal cu numarul fotonilor. Daca exista mai putine particule decit fotoni, particulele vor fi create intr-un ritm mai rapid decit ritmul distrugerii, iar numarul lor va creste; daca exista mai multe particule decit fotoni, particulele vor fi distruse mai repede, iar numarul lor va scade. De exemplu, la temperaturi peste 6 OOO de milioane de grade, numarul electronilor si pozitro- 99 nilor trebuie sa fi fost aproape egal cu numarul fotonilor si deci universul era compus pe atunci in mod predominant din fotoni, electroni si pozi-troni, si nu doar din fotoni. Totusi, la temperaturi aflate deasupra temperaturii de prag, o particula materiala se comporta foarte asemanator cu un foton. Energia ei este egala cu temperat ura inmultita cu constanta lui Boltzmann, astfel incit, mult deasupra temperat urii de prag, energia sa medie este cu mult mai mare decit energia continuta in masa particulei si masa poate fi deci neglijata. in atare conditii, presiunea si densitatea de energie datorate particulelor materiale sint direct proportionale cu puterea a patra P. temperaturii, ca si in cazul fotonilor. Astfel, ne putem reprezenta universul ca fiind compus, in orice moment, din mai multe tipuri de "radiatie" . si anume cite un tip pentru fiecare specie de particule a carei temperatura de prag se afla sub temperatura cosmica. Densitatea de energie a universului este in orice moment proportionala cu puterea a patra a temperaturii si cu numarul de specii de particule ale caror temperaturi de prag se afla, in momentul respectiv, sub temperatura cosmica. Conditii de acest fel, cu temperaturi atit. de ridicate incit perechile particula-antiparticula sa fie la fel de raspindite in echilibrul termic ca si fotonii, nu exista niciunde in universul actual, poate doar cu exceptia nucleelor stelelor care explodeaza. Avem totusi suficienta incredere in cunostintele noastre de mecanica statistica pentru a ne simti siguri atunci cind elaboram teorii despre ce-a trebuit sa se intimple in asemenea conditii exotice ca cele din universul timpuriu. Pentru a fi mai precisi, vom retine faptul ca o anti particula ca pozi tronul ( e+) se socoteste ca o specie distincta. De asemenea, particule oa fotonii si electronii exista sub forma a doua s Lari distincte de spin, care si ele trebuie numarate ca specii separate. in sfirsit, particulele ca electronul (dar nu si fotonul) se supun unei reguli speciale, "principiul excluziunii al lui Pauli", 100 care interzice ocuparea aceleiasi stari de catre doua particule; aceasta regula scade in mod efectiv contributia electronilor la densitatea totala de energie cu un factor de sapte optimi. (Principiul excluziunii impiedica electronii atomului sa cada toti pe patura energetica cea mai joasa, el fiind deci responsabil pentru complicata structura in paturi a atomilor, revelata in tabloul periodic al elementelor.) Numarul efectiv de specii pentru fiecare tip de particula este trecut in tabelul 1 de la pag. 169, alaturi de temperaturile de prag respective. Densitatea de energie a universului este proportionala cu puterea a patra a temperaturii si cu numarul efectiv de specii de particule ale caror temperaturi de prag se afla sub temperatura universului. Acum sa ne punem intrebarea cind a avut universul aceste temperaturi ridicate? Ceea ce guverneaza rata expansiunii universului este balanta dintre cimpul gravitational si impulsul pe directia expansiunii imprimat continutului material al universului. iar sursa cimpului gravi tational o constituia, in momentele vechi ale universului, densitatea totala de energie a fotonilor, electronilor, pozitronilor etc. S-a vazut ca densitatea de energie a universului depindea in mod esential numai de temperatura, astfel incit temperatura cosmica poate fi folosita ca un fel de ceas care se raceste, in loc sa ticaie, in timp ce universul se dilata. Mai explicit, se poate arata ca timpul necesar pentru ca densitatea de energie a universului sa scada de la o anumita valoare la alta este proportional cu diferenta dintre inversele radacinilor patrate ale densitatilor de energie. (Vezi nota matematica 3, p. 183.) Dar am mai vazut ca densitatea de energie este proportionala cu puterea a patra a temperaturii si cu numarul de specii de particule ale caror temperaturi de prag se afla sub temperatura cosmica. Deci, atit timp cit temperatura nu atinge nici o valoare de prag, timpul necesar universului pentru a se raci de la o temperatura la alta este proportional 101 Fig. 8. Era dominata do radiatie. Temperatura universului-este aici reprezentata ca functie de timp, incepind cu momentul imediat urmator nucleosintezei si pina la recombi narea nucleelor si electronilor in atomi. cu diferenta inverselor patratelor acestor temperaturi. De exemplu, daca se porneste de la temperatura de 100 de milioane de grade (mult sub temperatura de prag a electronilor) si gasim ca au fost necesari 0,06 ani (22 de zile) pentru ca temperatura sa scada la 10 milioane de grade, atunci au fost necesari inca sase ani pentru ca temperatura sa coboare la un milion de grade, alti 600 de ani pentru scaderea temperaturii la 100 000 de grade s.a.m.d. Timpul total necesar pentru ca universul sa se raceasca de la 100 de milioane de grade la 3 000 OK (adica pina la temperatura la care continutul universului devenea transparent la radiatie) a fost de 700 000 de ani. (Vezi fig. 8.) Desigur, atunci cind scriu aici despre "ani" am in vedere un anumit numar de unitati absolute de timp, ca, de exemplu, un anumit numar de perioade ale rotatiei unui electron in jurul nucleului in atomul de hidrogen. Avem de-a face cu o era mult anterioara momentului in care pamintul isi va incepe rotatia in jurul soarelui. 102 Daca in primele minute universul era cu adevarat compus dintr-un numar precis egal de particule si antiparticule, acestea s-ar fi anihilat toate, atunci cind temperatura a scazut sub 1000 de milioane de grade, si n-ar mai fi ramas nimic in afara de radiatie. Exista o dovada foarte clara impotriva unui astfel de scenariu — faptul insusi al existentei noastre ! Trebuie sa fi existat un anume exces de electroni fata de pozitroni, de protoni fata de antiprotoni si de neutroni fata de antineutroni, astfel incit sa mai ramina ceva dupa anihilarea particulelor si antiparticulelor, pentru a alcatui materia universului actual. Pina in acest loc din capitolul de fata, am ignorat intentionat aceasta cantitate comparativ mica de materie ramasa. Ain facut astfel o buna aproximatie, daca tot ceea ce urmarim este numai calcularea densitati de radiatie sau a ratei expansiunii universului timpuriu. Am vazut in capitolul precedent ca densitatea de energie a particulelor nucleare nu a devenit comparabila cu densitatea de energie a radiatiei pina cind universul nu s-a racit la 4 000° K. Totusi, micul adaus de particule nucleare si de electroni ramasi merita o atentie speciala din partea noastra, deoarece acestia domina continutul universului actual si, in particular, deoarece intra drept componente principale in alcatuirea autorului si a cititorului. De indata ce admitem posibilitatea unui exces de materie fata de antimaterie in primele minute, ridicam problema determinarii listei detaliate de ingrediente ale universului timpuriu. Exista literalmente sute de asa-numite particule elementare in lista publicata la fiecare sase luni de laboratorul Lawrence din Berkeley. Trebuie oare sa specificam cantitatile din fiecare tip de particule? si de ce sa ne oprim numai la particulele elementare — trebuie oare sa specificam si numarul fiecarui tip de atomi, de molecule, de sare si piper? in acest caz, putem foarte bine decide ca universul este prea complicat si prea arbitrar pentru a merita sa-1 intelegem. 103 Din fericire, universul nu este atit de complicat. Pentru a sti cum se poate scrie o reteta a continutului sau, este insa necesar sa ne gindim ceva mai mult la ce anume se intelege prin conditia de echilibru termic. Am subliniat mai inainte cit de important este faptul ca universul a trecut cindva printr-o stare de echilibru termic; aceasta imprejurare ne permite sa vorbim cu atit de multa incredere despre continutul sau in orice moment dat. Pina acum, discutia noastra din acest capitol s-a axat pe o serie de aplicatii ale proprietatilor cunoscute ale materiei si radiatiei aflate in stare de echilibru termic. Cind ciocnirile sau alte procese aduc un sistem fizic intr-o stare de echilibru termic, exista totdeauna niste marimi ale caror valori nu se schimba. Una dintre aceste "cantitati conservate" este energia totala; chiar daca, prin ciocniri, se poate transfera energie de la o particula la alta, ciocnirile nu pot schimba energia totala a particulelor. Pentru fiecare astfel de lege de conservare exista o cantitate care trebuie specificata inainte de deducerea proprietatilor sistemului aflat in echilibru termic. Desigur, daca o anumita cantitate nu se schimba in timp ce sistemul se apropie de echilibrul termic, valoarea sa nu poate fi dedusa din conditiile de echilibru, ci trebuie specificata dinainte. Lucru cu adevarat remarcabil, toate proprietatile unui sistem in echilibru termic sint unic determinate odata cu specificarea valorilor marimilor care se conserva. Universul a trecut odinioara printr-o stare de echilibru termic, astfel incit, pentru a oferi o reteta completa a continutului sau din vremuri indepartate, tot ce ne trebuie este sa stim care au fost marimile fizice care s-au conservat in timpul expansiunii universului si care erau valorile acestor marimi. De obicei, ca un substituent al continutului total de energie al unui sistem in echilibru termic, noi folosim notiunea de temperatura. Pentru tipul de sistem pe care l-am considerat cu deosebire pina acum, constind numai din radiatie 104 si dintr-un numar egal de particule si antiparticule, temperatura este singura marime de care avem nevoie pentru a deduce proprietatile de echilibru ale sistemului. Dar, in general, exista si alte cantitati care se conserva, in afara de energie, si este necesar sa se specifice densitatea fiecareia. De exemplu, intr-un pahar cu apa la temperatura camerei exista reactii continui, in care o molecula de apa se rupe intr-un ion de hidrogen (un proton dezgolit, adica nucleul de hidrogen obtinut prin smulgerea electronului din atorn) si un ion de hidroxil (un atom de oxigen legat de un atom de hidrogen, avind un electron in plus) sau in care ionii de hidrogen si de hidroxil se reunesc pentru a forma molecula de apa. Vom observa ca, in fiecare reactie de acest fel, disparitia unei molecule de apa este intovarasita de aparitia unui ion de hidrogen si viceversa, in timp ce ionii de hidrogen si ionii de hidroxil apar si dispar totdeauna impreuna. Deci cantitatile care se conserva sint: numarul total de molecule de apa plus numarul de ioni de hidrogen si numarul de ioni de hidrogen minus numarul de ioni de hidroxil. (Desigur, mai exista si alte cantitati care se conserva, cum ar fi numarul total de molecule de apa plus numarul de ioni de hidroxil, dar acestea sint simple combinatii ale celor doua cantitati fundamentale conservate.) Proprietatile paharului nostru de apa pot fi complet determinate daca mentionam ca temperatura este de 300° (temperatura camerei in scara Kelvin), ca densitatea moleculelor de apa plus aceea a ionilor de hidrogen este de 3,3 X 1022 molecule sau ioni pe centimetru! cub (corespunzind aproximativ apei la presiunea de la nivelul marii) si ca densitatea ionilor de hidrogen minus cea a ionilor de hidroxil este zero (conform valorii zero a sarcinii totale). De exemplu, reiese ca, in aceste conditii, exista un ion de hidrogen la fiecare zece milioane ( 107) molecule de apa — aceasta fiind semnificatia afirmatiei ca pH-ul apei este 7. Observati ca nu trebuie sa mentionam acest din ' 9 105 urma numar in reteta noastra pentru un pahar cu apa; noi deducem proportia ionilor de hidrogen din regulile echilibrului termic. Pe de alta parte, nu putem deduce densitatile cantitatilor conservate din condicile echilibrului termic -de exemplu, putem face densitatea moleculelor de apa plus aceea a ionilor de hidrogen ceva mai mare sau mai mica decit 3,3 X 1022 molecule pe centimetru cub, ridicind sau coborind presiunea — astfel incit este necesara specificarea densitatii pentru a sti ce anume se afla in pahar. Acest caz ne ajuta de asemenea sa intuim intelesul schimbator a ceea ce numim cantitati care se "conserva". De exemplu, daca apa noastra se afla la temperatura de citeva milioane de grade, ca in interiorul unei stele, atunci este foarte usor pentru molecule sau ioni sa se disocieze, iar pentru atomii constituenti sa-si piarda electronii. Canti-tatile care se conserva sint atunci numarul de electroni si de nuclee ale oxigenului si hidrogenului. Densitatea moleculelor de apa plus aceea a ionilor de hidroxil trebuie, in aceste conditii, calculata din legile mecanicii statistice in loc de a fi specificata dinainte; desigur, rezulta ca aceasta cantitate este foarte mica. De fapt, in aceste conditii au loc anumite reactii nucleare, drept care nici numarul de nuclee din fiecare specie nu este fixat in mod absolut, dar numarul nucleelor se schimba de fapt atit de incet, incit o stea poate fi privita ca evoluind treptat dintr-o stare de echilibru intr-alta, tot de echilibru. in sfirs it, la temperaturi de mai multe mii de milioane de grade Kelvin, pe care le intilnim in universul timpuriu, pina si nucleele atomice se disociaza prompt in constituentii lor, protonii si neutronii. Reactiile decurg atit de rapid, incit materia si antimateria pot fi usor create din pura energie, ori din nou anihilate. in aceste conditii, numarul de particule de orice fel nu se mai conserva. in locul acestora, legile revelante de conservare sint putine, dar in schimb, sint respectate in orice conditii. Se crede ca au existat trei cantitati care s-au conservat, ale caror densitati 106 trebuie specificate in reteta noastra pentru universul timpuriu. 1. Sarcina electrica. Putem crea sau distruge perechi de particule cu sarcini egale si de sens contrar, dar sarcina electrica totala nu se schimba niciodata. (Putem fi mai siguri de aceasta lege decit de celelalte, intrucit, daca sarcina nu s-ar fi conservat, teoria larg acceptata a lui Maxwell asupra electricitatii si magnetismului n-ar avea sens.) 2. Numarul barionic. "Barionul" este un termen larg, care include particulele nucleare, cum ar fi protonii si neutronii, impreuna cu niste particule oarecum instabile si mai grele numite hiperoni. Barionii si antibarionii pot fi creati si distrusi in perechi; tot ei se dezintegreaza in alti barioni, ca in "dezintegrarea beta" a nucleelor radioactive, in care un neutron se transforma intr-un proton, sau invers. Totusi, numarul total de barioni minus numarul de antibarioni (anti-protoni, antineutroni, antihiperoni) nu se schimba niciodata. Atribuim, prin urmare, protonului, neutronului si hiperonului un "numar barionic" egal cu +1, iar antiparticulelor respective, numarul barionic -1; atunci regula spune ca numarul barionic total nu se schimba niciodata. Numarul barionic nu pare sa aiba nici o semnificatie dinamica asemanatoare sarcinii; atit cit stim, nu exista nimic asemanator cu cimpul electric sau magnetic care sa fie produs de numarul bario-nic. Numarul barionic este un truc contabil — intreaga lui semnificatie rezida in faptul ca se conserva1. 3. Numarul leptonic. "Leptonii" sint particule usoare negative, cum ar fi electronul si miuonul, plus o particula electric neutra, de masa nula, numita neutrino, ca si antiparticulele corespunzatoare, pozitronul, antimiuonul si antineutrinul. in pofida masei si sarcinii lor nule, neutrinii si 1 Vezi comentariul ar. 5. — Nota trad. 107 antineutrinii nu sint fictivi, cum nu sint fictivi nici fotonii; ei poarta energie si impuls ca orice alta particula. Conservarea numarului de lep-toni este o alta regula contabila - numarul total de leptoni minus numarul total de anti-leptoni nu se schimba niciodata. (in 1962, experimentele cu fascicule de neutrini au revelat existenta a cel putin doua tipuri de neutrino, un "tip electronic" si un "tip miuonic" si, corespunzator, a doua tipuri de numere leptonice: numarul de leptoni electronici este egal cu numarul total al electronilor plus cel al neutrinilor de tip electronic, minus numarul antiparticulelor lor, pe cind numarul de leptoni miuonic este egal cu numarul total al miuonilor plus cel al neutrinilor de tip miuonic, minus numarul antiparticulelor lor. Ambele numere par sa fie conservate, dar acest lucru nu este absolut sigur.) Un exemplu sugestiv al aplicarii acestor reguli este furnizat de dezintegrarea radioactiva a unui neutron, n, intr-un proton, p, un electron, e , si un antineutrino (de tip electronic) ve. Sarcina, numarul barionic si numarul leptonic pentru fiecare particula sint urmatoarele: n p + e- + ve Sarcina o 1 — 1 o Numarul barionic + 1 + 1 o o Numa.rul leptonic o o + 1 -1 Cititorul poate verifica usor egalitatea dintre suma canti tatilor care se conserva in starea finala si valoarea lor pentru neutron in starea initiala. Lita ce intelegem, deci, prin conservarea unor marimi. Legile de conservare sint departe de a fi goale de continut, intrucit ele ne spun ca un mare 108 numar de reactii nu pot avea loc2, asa cum sint, dp pilda, procesele de dezintegrare interzise, in care un neutron s-ar dezintegra intr-un proton, un electron si mai mult decit un antineutrino3. Spre a completa reteta noastra pentru continutul universului in orice moment dat, trebuie sa specificam deci sarcina, numarul barionic si numarul leptonic pe unitatea de volum, ca si temperatura din acel moment. Legile de conservare ne spun ca, in orice volum care se dilata odata cu intreg universul, valorile acestor marimi ramin neschimbate. Prin urmare, sarcina, numarul barionic, ca si numarul leptonic pe unitatea de volum variaza proportional cu inversul cubului dimensiunii universului. Dar numarul fotonilor pe unitatea de volum se schimba si el cu inversul cubului dimensiunii universului. (^m vazut in cap. al ili-lea ca numarul fotonilor pe unitatea de volum este proportional cu cubul temperaturii, in timp ce, asa cum s-a remarcat la inceputul acestui capitol, temperatura se schimba invers proportional cu dimensiunea universului.) Asadar, sarcina, numarul barionic si numarul leptonic, raportate la un foton, ramin neschimbate, iar reteta noastra poate fi obtinuta odata pentru totdeauna specificind valoarea marimilor conservate ca raport dintre acestea si numarul fotonilor. (Strict vorbind, cantitatea care variaza ca inversul cubului dimensiunii universului nu este numarul de fotoni pe unitatea de volum, ci e ntro-pia pe unitatea de volum. Entropia este o marime fundamentala a mecanicii statistice, legata de gradul de dezordine dintr-un sistem fizic. Lasind la o parte un factor numeric conventional, entropia se obtine cu o aproximatie destul de buna * 8 2 intr-un context mai larg, legile de conservare sint urmarea existentei unor simetrii ale sistemelor fizice considerate. Legea conservarii impulsului, de exemplu, este consecinta simetriei de translatie, cea a conservarii momentului cinetic rezulta din simetria de rotatie s.a.- Nota trad. 8 Fizicienii experimentatori cauta astfel de procese interzise (dezintegrarea beta dubla fara neutrini) pentru a verifica legile de conservare. Vezi comentariul nr. 5. — Nota trad. 109 ca fiind egala cu numarul total al oricaror particule aflate in echilibru termic, particule materiale ca si fotoni, fiecare dintre acestea considerate cu ponderile indicate in tabelul 1, p. 169. Constantele pe care ar trebui sa le folosim ca sa caracterizam universul nostru sint rapoartele dintre sarcina si entropie, dintre numarul barionic si entropie si dintre numarul leptonic si entropie. Cu toate acestea, chiar si la temperaturi foarte inalte, numarul de particule materiale este de acelasi ordin de marime ca si cel al fotonilor, asa ca nu vom comite o eroare serioasa daca vom folosi numarul fotonilor, in loc de entropie, ca termen de comparatie.) Este usor de estimat sarcina cosmica ce revine unui foton. Dupa cite stim, densitatea medie de sarcina este egala cu zero in tot universul. Daca pamintul si soarele ar fi avut un exces de sarcini pozitive in raport cu cele negative (sau viceversa) de numai o parte dintr-un milion de milioane de milioane de milioane de milioane de milioane de ori (1036), respingerea electrica dintre ele ar fi fost mai mare decit atractia lor gravitationala. Daca universul este finit si inchis, noi putem chiar sa ridicam aceasta observatie la rangul de teorema. Sarcina totala a universului trebuie sa fie zero, intrucit altfel liniile de forta electrice vor inconjura universul de atitea ori, pina vor obtine un cimp electric infinit. Dar indiferent daca universul este deschis sau inchis, este neindoios ca sarcina cosmica pe foton este neglijabila. Numarul de barioni pe un foton este de asemenea usor de estimat. Singurii barioni stabili sint nucleonii: protonul si neutronul si antiparticulele lor, antiprotonul si antineutronul. (Neutronul liber este de fapt instabil, cu o viata medie de 15,3 minute, dar fortele nucleare fac neutronul absolut stabil in nucleele atomice ale materiei obisnuite.) De asemenea, dupa cite stim, nu exista cantitati apreciabile de antimaterie in univers. (Voi spune mai mult despre aceasta, mai tirziu.) Deci numarul barionic al oricarei 110 parti a universului este in esenta egal cu numarul particulelor nucleare. Am observat in capitolul precedent ca in prezent fiecarei particule nucleare ii revin cite 1 000 de milioane de fotoni din fondul de radiatie de microunde (numarul exact nu este cunoscut inca), astfel incit numarul barionic pe foton este de circa o miime de milionime (10_9). Aceasta este o concluzie cu adevarat remarcabila. Pentru a-i intrezari implicatiile, sa consideram un moment din trecut, cind temperatura a fost deasupra celei de 10 milioane de milioane de grade (1013 °K), temperatura de prag pentru neutroni si protoni. Atunci universul ar fi continut multe particule nucleare si antiparticule, aproximativ la fel de multe ca fotonii. Dar numarul barionic este diferenta dintre numarul particulelor nucleare si numarul antiparticulelor. Daca aceasta diferenta era de 1 000 de milioane de ori mai mica decit numarul fotonilor, si deci de 1 000 de milioane de ori mai mica decit numarul total de particule nucleare, atunci numarul particulelor nucleare il depasea pe cel al antiparticulelor cu numai una la 1 000 de milioane. in aceasta perspectiva, atunci cind universul s-a racit sub temperatura de prag a particulelor nucleare, toate antiparticulele s-au anihilat cu particulele corespunzatoare, lasind firavul exces de particule ca pe un reziduu care se va transforma in cele din urma in lumea pe care o cunoastem. Aparitia in cosmologie a unui numar atit de mic ca unu pe 1 000 milioane a condus pe unii teoreticieni la presupunerea ca acest numar este in realitate zero — ceea ce inseamna ca universul ar contine cantitati egale de materie si antima-terie. Atunci faptul ca numarul barionic pe foton se dovedeste a fi unu la 1 000 de milioane s-ar explica presupunind ca, un timp oarecare inainte de scaderea temperaturii cosmice sub temperatura de prag pentru particulele nucleare, s-a petrecut o segregare a universului in domenii diferite, unele cu un usor exces de materie (citeva parti la 1 000 de milioane) fata de antimaterie, 111 altele cu un usor exces de antimaterie fata de materie. Dupa ce temperatura a scazut si cit mai multe posibil dintre perechile particula-antiparti-cula s-au anihilat, noi am fi ramas cu un univers cuprinzind domenii alcatuite din materie pura si domenii din antimaterie pura. in legatura cu aceasta idee, necazul este ca nimeni n-a observat semne ale existentei vreunei cantitati apreciabile de antimaterie in vreo parte a universului. Razele cosmice care patrund in atmosfera inalta a pamintului nostru sint considerate ca soseso unele din locuri indepartate ale galaxiei noastre si altele, probabil, din afara galaxiei noastre. Razele cosmice sint in proportie coplesitoare alcatuite din materie, si nu din antimaterie — dar, in realitate, nimeni n-a observat vreun anti-proton sau antineutron in razele cosmice. in plus, nu s-au gasit nici fotonii care ar fi fost produsi de anihilarea materiei cu antimateria pe scara cosmica. O alta posibilitate ar fi ca densitatea fotonilor (sau, mai corect, a entropiei) sa nu fi ramas proportionala cu inversul cubului dimensiunii universului. Aceasta s-ar fi intimplat daca ar fi existat vreo abatere de la starea de echilibru termic, sau daca un fel de frecare ori viscozitate ar fi putut incalzi universul si ar fi produs fotoni suplimentari. in acest caz, numarul de barioni pe foton ar fi putut porni de la o valoare rezonabila, poate din jurul lui unu, ca sa scada la valoarea sa joasa din prezent, pe masura ce s-au produs noi fotoni. Dificultatea este ca nimeni n-a putut sugera nici un mecanism detaliat de producere a fotonilor suplimentari. Cu citiva uni in urma, am incercat sa gasesc unul, dar am suferit cel mai deplin insucces. in cele ce urmeaza voi ignora toate aceste posibilitati "nestandard" si voi presupune ca numarul barionic pe foton este ceea ce pure sa fie: o parte in 1 000 de milioane. Ce se-ntimpla cu densitatea de leptoni a uni versului? Faptul ca universul nu are sarcina electrica ne arata imediat ca in momentul de fata 112 exista cu precizie cite un electron incarcat negativ pentru fiecare proton incarcat pozitiv. Circa 87 % din particulele universului prezent sint protoni, astfel incit numarul electronilor este a p ropiat de numarul total al p articulelor nucleare. Daca electronii ar fi singurii Jeptoni din universul nostru, am conchide imediat ca numarul 1 eptonilor pe foton este aproape egal cu numarul barionilor pe foton. Exista totusi si un alt tip de particule stabile, 1n afara de electron si de pozitron, care poarta un numar leptonic diferit de zero. Neutrinul si a nt ipa rticula sa, antineutrinul, sint particule neutre electric si cu masa zero, ca fotonul, dar nvind numerele leptonice respectiv +1 si —1. Atunci, pentru a determina densitatea numarului de leptoni a universului actual, trebuie sa stim citeva lucruri despre populatiile de neutrini si antineutrini. Din nefericire, aceste informatii sint extraordinar de dificil de obtinut. Neutrinul este ca si electronul, in sensul ca nici el nu simte fortele nucleare tari care tin impreuna neutronii si protoni i in nucleul atomic. (in continuare, voi folosi cuvintul ,,neutrino" atit pentru neutrino, cit si pentru antineutrino). Totusi, spre deosebire de electron, neutrinul este electric neutru, astfel incit el nu simte nici fortele electrice sau magnetice cum sint acelea care tin laolalta electronii din nucleele atomice. De fapt, neutrinii nu reactioneaza prea mult la nici o forta. Asupra lor actioneaza, ca asupra oricarei particule din univers , forta de gr a vita t ie, ca si forta sl a ba, re spon-s a bil a p e ntru procese cum ar fi dezintegra re a neutronului, mentionata mai inainte (p. 108), dar aceste forte interactioneaza doar firav cu materia obisnuita. Exemplul care este deseori folosit pentru a arata cit de slab interactionea za neutrinii este urmatorul: pentru a avea o sansa apreciabila de a opri sau difuza orice neutrino produs intr-un proces radioactiv oarecare, va t rebui pus in cale a lui plumb cu grosimea de citiva ani-lumina. Soarele radiaza in niod con 113 tinuu neutrini, produsi atunci cind protonii se transforma in neutroni in reactiile nucleare din miezul soarelui; acesti neutrini ne iradiaza de sus in timpul zilei si de jos noaptea, cind soarele este de cealalta parte a pamintului, intrucit pa-mintul este total transparent la neutrini. Existenta neutrinilor a fost presupusa de Wolfgang Pauli cu mult inaintea observarii lor, ipoteza facuta pentru a satisface bilantul energetic intr-un proces ca dezintegrarea neutronului. Numai catre sfirsitul anilor '50 a devenit posibila detectarea directa a neutrinilor si a antineutrinilor, prin producerea unor cantitati atit de mari in reactorii nucleari sau in acceleratori incit, in cele din urma, citeva sute de neutrini sint stopati in aparatele de detectie. Data fiind extraordinara slabiciune a inter-actiei, este usor sa ne imaginam ce numar imens de neutrini si antineutrini poate umple universul din jurul nostru fara ca sa avem vreun indiciu al prezentei lor. Este posibil sa se puna o anumita limita superioara nesigura asupra numarului neutrinilor si antineutrinilor: daca aceste particule ar fi prea numeroase, atunci anumite procese de dezintegrare nucleara slaba ar fi usor afectate si, in plus, expansiunea cosmica ar fi frinata mai repede decit se observa. Aceste limite superioare nu exclud totusi posibilitatea existentei unui numar de neutrini ori si de antineutrini egal cu cel al fotonilor si cu energii asemanatoare. in pofida acestor remarci, este uzual pentru cosmologi sa considere ca numarul leptonic (numarul electronilor, al miuonilor si neutrinilor, minus numarul lor corespunzator de antiparticule) pe foton este mic, mult mai mic decit unu. Aceasta judecata este bazata pe pura analogie: daca numarul barionic pe foton este mic, de ce n-ar fi mic si numarul leptonic pe foton? Aceasta este una din cele mai putin sigure ipoteze care se fac in "modelul standard", dar, din fericire, chiar daca ar fi falsa, tabloul general pe care-1 deducem s-ar schimba numai in detalii. 114 Desigur, deasupra temperaturii de prag pentru electroni, existau multi leptoni si antileptoni — aproape la fel de multi ca si electronii si pozi-tronii si fotonii. De asemenea, in aceste conditii, universul era atit de fierbinte si dens, incit pina si fantomaticii neutroni atingeau echilibrul termic; prin urmare, existau, de asemenea, la fel de multi neutrini sau antineutrini ca si fotonii. Presupunerea facuta in cadrul modelului standard este aceea ca doar numarul leptonic (adica diferenta dintre numerele leptonilor si antileptonilor) a fost si a ramas mult mai mic decit numarul fotonilor. Ar fi putut exista un mic exces de leptoni fata de antileptoni, asemanator micului exces de barioni fata de antibarioni, mentionat mai inainte, excese care au supravietuit pina in prP.zent. in plus, neutrinii si antineutrinii inter-actioneaza atit de putin, incit cei mai multi dintre ei au scapat anihilarii, caz in care astazi ar exista un numar egal de neutrini si antineutrini comparabil cu numarul fotonilor. Vom vedea in capitolul urmator ca asa se si crede ca se prezinta situatia, desi nu pare sa se intrevada in viitorul previzibil nici cea mai mica sansa de a pune in evidenta numarul mare de neutrini si antineutrini din jurul nostru. Aceasta este, pe scurt, reteta noastra pentru continutul universului timpuriu. Luati o sarcina pe foton egala cu zero, un numar barionic pc foton egal cu o parte in 1 000 de milioane si un numar leptonic pe foton neprecizat, dar mic. Ridicati temperatura mult peste temperatura prezenta (3° K) a fondului de radiatie, proportional cu raportul dintre dimensiunea actuala a universului si dimensiunea la momentul considerat. Amestecati bine, astfel incit distributiile separate ale particulelor de diverse tipuri sa fie determinate de conditiile echilibrului termic. Puneti totul intr-un univers in expansiune, cu o viteza de dilatare guvernata de cimpul gravitational produs de acest mediu. Dupa o asteptare suficient de lunga, fiertura se va preface in universul nostru de azi. 115 V PRiMELE TREi MiNUTE Acum sintem pregatiti pentru a urmari cursul evolutiei cosmice de-a lungul primelor sale trei minute. Evenimentele se succed mult mai iute la inceput decit mai tirziu, astfel incit nu ne va fi de prea mult folos sa prezentam imagini luate la intervale egale de timp, ca intr-un film obisnuit. in schimb, vom potrivi viteza filmului nostru dupa temperatura in scadere a universului, re-glind aparatul pentru a obtine o fotografie de fiecare data cind temperatura scade cu un factor aproximativ egal cu trei. Din pacate, nu pot porni filmul la momentul zero si la o temperatura infinita. Deasupra temperaturii de prag de o mie cinci sute de mii de milioane de grade Kelvin (1,5 X1012 °K), universul ar contine un numar mare de particule cunoscute sub numele de mezoni pi, care cintaresc cam cit o septime dintr-o particula nucleara. (Vezi tabelul 1, p. 169.) Spre deosebire de electroni, pozitroni, miuoni si neutrini, mezonii pi inter-actioneaza foarte puternic unul cu celalalt si cu particulele nucleare — de fapt, schimbul continuu de mezoni pi dintre particulele nucleare este acela care raspunde de existenta fortei de atractie ce mentine strins impreuna particulele componente ale nucleului atomic. Prezenta unui numar mare de astfel de particule in interactie puternica face extraordinar de dificila calcularea comportarii materiei la temperaturi suprainalte, astfel incit, pentru a evita probleme matematice atit de delicate, voi incepe povestirea din acest capi 116 tol cu momentul situat la circa o sutime de secunda de la inceput, cind temperatura scazuse la o limita de o suta de mii de milioane grade Kelvin, suficient de jos fata de temperaturile de prag pentru mezonii pi, pentru miuoni si pentru toate particulele mai grele. in cap. al Vii-lea voi spune cite ceva despre ceea ce cred fizicienii teoreticieni ca s-n r fi petrecut in momente si mai apropiate fatii de adevaratul inceput. Cu aceste lamuriri, sa pornim filmul. PRiMUL CADRU. Temperatura universului este 100 000 de milioane de grade Kelvin (1011 °K). l.J ni versul este mai simplu si mai usor de descris decit oricind. El este plin cu o supa nediferentiata de materie si radiatie, fiecare particula din supa ciocnindu-se foarte rapid cu celelalte particule. Astfel, in pofida expansiunii sale rapide, universul se afla intr-o stare de echilibru termic aproape perfect. Continutul universului este deci dictat de regulile mecanicii statistice si nu depinde de loc de ceea ce s-a petrecut inainte de primul cadru. Tot ceea ce trebuie sa stim se rezuma la temperatura (1011 °K) si la faptul ca marimile care se conserva — sarcina, numarul barionic si numarul leptonic — sint foarte mici sau egale cu zero. Sint abundente acele par ti cule ale caror temperaturi de prag sint sub 10й OK; acestea sint electronul si antiparticula sa, pozitronul, si, desigur, particulele fara masa: fotonul, neutrinul si antineutrinul. (Vezi din nou tabelul 1, p. 169.) Universul este atit de dens, incit pina si neu-trinri, care pot calatori ani intregi prin caramizi de plumb fara sa fie difuzati, sint tinuti in echilibru termic cu electronii, pozitroni i si fotonii prin ciocniri rapide cu ace s tia, ca si intre ei insisi. (Din nou, voi scrie uneori mai scurt "neutrini", intelegind prin aceasta si anti neutrini i.) O alta sim p lif i ca re importanta consta in aceea ca temperatura de 10u OK se afla mult deasupra temperaturii de prag pentru electroni si pozitroni. Rezulta ca aceste particule, la fel ca fotonii t'7 si neutrinii, se comporta exact ca tot atitea tipuri diferite de radiatie. Care este densitatea de energie a acestor diverse tipuri de radiatie? Conform. tabelului 1, p. 169, electronii si pozi-tronii contribuie impreuna cu 7 4 din energia fotonilor, iar neutrinii si antineutrinii contribuie cu tot atit, astfel incit densitatea totala de energie este mai mare decit densitatea de energie a radiatiei electromagnetice pure la aceastr: temperatura cu un factor egal cu: 7.7.9 "—i + 1 = — 4: 4: 2 Legea lui Stefan-Boltzmann (vezi cap. al ili-lea) da pentru densitatea de energie a radiatiei electromagnetice la temperatura de 1011 OK o valoare egala cu 4,72 x1044 electronvolti pe litru, drept care densitatea totala de energie a universului la aceasta temperatura a fost de 9 2 ori mai mare, adica 21 X 1044 electronvolti pe litru. Aceasta din urma este echivalenta cu o densitate de masa de 3,8 mii de milioane kilograme pe litru, adica de 3,8 mii da milioane de ori mai mare decit densitatea apei in conditiile terestre normale. (Cind mentionez energia data ca fiind echivalenta cu o masa data, inteleg, desigur, ca energia respectiva, E, ar fi eliberata prin convertirea completa a masei in energie, legatura dintre ele fiind aceea din formula lui Einstein, E = mc2). Daca muntele Everest ar fi alcatuit dintr-o materie atit de densa, atractia lui gravitationala ar distruge pamintul. in primul cadru, universul se dilata rapid si se raceste. Rata expansiunii sale este stabilita de conditia ca fiecare particica a universului sa calatoreasca spre in afara, avind exact viteza de fuga. La enorma densitate din primul cadru, viteza de fuga este, desigur, foarte mare, timpul caracteristic de expansiune fiind de circa 0,02 secunde. (Vezi nota matematica 3, p. 183. "Timpul caracteristic de expansiune" poate fi definit aproximativ ca de 100 de ori timpul in care dimensiunea universului ar creste cu 1 %. Mai 118 precis, "timpul caracteristic de expansiune" este inversul ,,constantei" lui Hubble din epoca respectiva. Dupa cu rn s-a remarcat in cap. al ii-lea, virsta universului este totdeauna mai mica decit timpul caracteristic de expansiune, intrucit gravita tia incetineste continuu e xp ans iunea.) Exista, in timpul primului cadru, un numar mic de particule, in jur de un proton sau neutron pentru fiecare 1 000 de milioane de fotoni, ori electroni, ori rieutrini. Pentru a prezice abundenta elementelor chimice formate in universul tim pu-riu, va trebui sa cunoastem de asemenea proportiile relative ale neutronilor si protonilor. Neutronul este mai greu decit pro tonul, cu o diferenta a maselor dintre ele echivalenta cu energi a de 1,239 milioane electronvolti. Totusi, la temperatura de 1011 °K, energia caracteristica a elec-t roni lo r, po zitronilor s.a.m.d. este mult mai mare, de circa 10 milioane de electronvolti (valoare obtinuta inmultind constanta lui Boltzmaun cu temperatura). Ca urmare, ciocnirile neutronilor si protonilor cu electronii, pozitronii etc., vor produce cu rapiditate tranzitii din protoni in neutroni si viceversa. Cele mai importante reactii sint: Un antineutrino plus un proton dau nastere unui pozitron plus un neutron (si vicevers a) Un neutrino plus un neutron dau nastere unui el ectron plus un proton (si viceversa) tinind seama de ipoteza noastra ca numarul total de leptoni si sarcina raportate la un foton sint foarte mici, deducem ca e x i sta aproape exact la fel de multi neutrini si antineutrini, la fel de multi pozitroni si electroni, astfel incit tranzitiile de la protoni la neutroni sint tot atit de rapide ca si cele de la neutroni la protoni. (Dezintegrarea radioactiva a neutronului poate fi aici ignorata, intrucit dureaza circa 15 minute, iar noi ne aflam la o scara a timpului de sutimi de secunda.) Echilibrul pretinde atunci ca numarul protonilor sa fie egal cu cel al neutronilor de-a 119 lungul primului cadru. Aceste particule nucleare nll. sint inca legate in nuclee; energia ceruta pentru a rupe in componenti un nucleu tipic este de numai sase pina la opt milioane electronvolti pe particula nucleara, ceea ce revine mult mai putin decit energiile termice caracteristice de la 10" °K, drept care nucleele complexe sint distruse de indata ce se formeaza. Este firesc sa ne intrebam cit de mare era universul in perioade foarte vechi. Din ne fericire, nu stim si nici nu sintem siguri ca intrebarea ar avea vreun sens. Asa cum se arata in cap. al il-lea, universul poate foarte bine sa fie infinit in ziua de astazi, caz in care ar fi fost infinit si in timpul primului cadru, si atunci va fi intotdeauna infinit. Pe de alta parte, este posibil ca acum universul sa aiba o circumferinta finita, estimata uneori la circa 125 de mii de milioane de ani-lumina. (Circumferinta este distanta pe care trebuie sa calatoresti in linie dreapta pina a te afla din nou in punctul de plecare. Aceasta estimatie se bazeaza pe valoarea prezenta a constantei lui Hubble, folosind ipoteza ca densitatea universului este de circa doua ori mai mare decit valoarea sa "critica".) intrucit temperatura universului scade invers proportional cu dimensiunea sa, circumferinta universului in timpul primului cadru era mai mica decit in prezent intr-un raport egal cu raportul dintre temperatura de atunci (1011 °K) si temperatura actuala (3 °K); ceea ce face circumferinta din primul cadru egala cu circa patru ani-1 umina. Nici un detaliu al istoriei evolutiei cosmice din primele citeva minute nu depinde de marimea circumferintei universului, fie ea infinita, ori finita si avind numai citiva ani-luinina. AL DOiLEA CADRU. Temperatura universului este de 30 000 de milioane de grade Kelvin (3 X 1010 °K). De la primul cadru au trecut 0,11 secunde. Nimic nu s-a schimbat din punct de vedere calitativ — continutul universului este inca dominat de electroni, pozitroni, neutrini. 120 Awt 14- 1*Х"й io  * Ve* •. Miscarea proprie a stelei Barnard : Pozitia stelei Barnard (indicata de sageata alba) este prezentata in doua fotografii luate la un interval de 22 de ani. Schimbarea pozitiei stelei Barnard fata de stelele mai stralucitoare de pe fondul cerului se vede limpede, in acesti 22 de ani, directia spre steaua Barnard s-a schimbat cu 3,7 minute de arc ; in acest fel, "miscarea proprie" este de 0,17 minute de arc pe an. (Fotografii ale observatorului Yerkes.) Galaxia spirala M104 : Aceasta este un sistem urias de aproximativ o suta de miliarde de stele, foarte asemanatoare galaxiei noastre, dar aflata la o distanta de vreo 60 de milioane de ani-lumina fata de noi. Din unghiul nostru de vedere, M104 apare aproape pe muchie, fiind evidenta atit prezenta haloului sferic stralucitor, cit si a discului turtit. Discul este marcat cu zone intunecate de praf, foarte asemanatoare cu regiunile intunecate ale galaxiei noastre, asa cum se vad ele in precedenta fotografie. Fotografia de fata a fost obtinuta cu reflectorul de 60 de toii de pe muntele Wilson din California. (Fotografie a observatorului Yerkes.)  - Calea Lactee in zona Sagetatorului: Aceasta fotografie prezinta Calea Lactee in directia centrului galaxiei noastre, inspre constelatia Sagetatorului. Tur-tirea galaxiei este evidenta. Regiunea intunecata situata in planul Caii Lactee apare din cauza norilor de praf care absorb lumina de la stelele din spatele lor. (Fotografie a observatoarelor Hale.) Detaliu al galaxiei din Andromeda : Aceasta fotografie reprezinta o parte a galaxiei M31 din Andromeda, corespunzatoare coltului din dreapta jos (regiunea sudica) din fotografia precedenta. Obtinuta cu telescopul de 100 de toii 1 de pe muntele Wilson, aceasta fotografie are suficienta rezolutie ca sa evidentieze stele separate in bratele spirale ale lui M31. Studiul unor astfel de stele, efectuat de Hubble in 1923, a aratat in mod definitiv ca M31 este o galaxie mai mult sau mai putin asemanatoare cu galaxia noastra si ca nu constituie o parte exterioara a propriei noastre galaxii. (Fotografie a observatoarelor Hale.) Marea galaxie M31 din Andromeda : Aceasta este galaxia mare cea mai apropiata de Pamint. Cele doua pete stralucitoare, in dreapta sus si respectiv mai jos de centru, sint doua galaxii mai mici, NGC 205 si 221, tinute in orbita de cimpul gravitational al lui M31. Alte pete stralucitoare din fotografie sint obiecte din planuri apropiate, stele din galaxia noastra care se intimpla sa se afle intre Pamint si M31. Aceasta fotografie a fost luata cu telescopul de 48 de toii 2 ia Palomar. (Fotografie a observatoarelor Hale.) 1 Aprox. 252 cm. — Nota trad. 2 Aprox. 120 cm. — Nota trad. zXGLOMERAREA DE NEBULOASE 1 200 KM S FECiOARA 000 000 000 15 000 KM 3 URSA MARE COROANA BOREALA 1 400 000 000 22 000 KM S BOOTES 2 500 000 000 39 000 KM S HiDRA 61 000 KM'S Relatia dintre deplasarea spre rosu si distanta Aici sint prezentate galaxiile stralucitoare din cinci aglomerari de galaxii laolalta cu spectrele lor. Spectrele galaxiilor sint pete lungi albe, intretaiate de citeva linii verticale scurte si intunecate. Fiecare pozitie de pe aceste spectre corespunde luminii cu o anumita lungime de unda de la galaxie ; dungile negre verticale apar din cauza absorbtiei luminii in atmosfera stelelor din galaxiile respective. (Liniile verticale stralucitoare de deasupra si de dedesubtul fiecarui spectru al galaxiilor sint spectre standard de comparatie suprapuse spectrelor galaxiilor pentru a facilita determinarea lungimilor de unda.) Sagetile de sub fiecare spectru indica deplasarea de la stinga, din pozitia lor normala, a doua linii specifice de absorbtie (liniile H si К ale calciului) spre partea dreapta (rosie) a capatului spectrului. Daca este interpretata ca un efect Doppler, deplasarea spre rosu a acestor linii indica viteze de la 1 200 de km s pentru galaxia din constelatia Fecioarei pina la 61 000 de km s pentru Hidra. Cu o deplasare spre rosu proportionala cu distanta, aceasta arata ca galaxiile prezentate in figura se afla la distante succesiv mai mari. (Distantele sint calculate aici luind pentru constanta lui Hubble Antena radio de la Princeton : Aceasta este o fotografie a primului experiment de la Princeton, care a cautat dovezi ale existentei fondului de radiatie cosmica. Mica antena in forma de corn este montata cu fata in sus pe o platforma de lemn. Wilkinson se afla sub antena si ceva mai la dreapta ; Roii, aproape ascuns dupa aparat, este chiar sub antena. Cilindrul stralucitor cu virf conic este o parte din echipamentul criogenie folosit pentru a mentine o sursa de referinta cu heliu lichid, a carui radiatie sa poata fi comparata cu aceea a cerului. Acest experiment a confirmat prezenta fondului de radiatie de 3°K la o lungime de unda mai mica decit au facut-o Penzias si Wilson. (Fotografie a Universitatii Princeton.) 15,3 km s pe un milion de ani-lumina.) Aceasta interpretare este sustinuta de faptul ca galaxiile -apar din ce in ce mai mici si mai putin luminoase, pe masura cresterii deplasarii spre rosu. (Fotografie a observatoarelor Hale.) Spectrul soarelui : Aceasta fotografie prezinta lu mina de la soare, despicata in diversele ei lungimi de unda cu ajutorul unui spectrograf cu focarul de 13 picioare1. in medie, intensitatea la diferite lungimi de unda este aproape aceeasi cu aceea emisa de orice corp total opac (sau "negru") la temperatura de 5 800°K. Cu toate acestea, liniile verticale negre, liniile "Fraunhofer", din acest spectru arata ca lumina de la suprafata soarelui este absorbita intr-o regiune exterioara, relativ rece si partial transparenta, denumita si stratul de inversiune. Fiecare linie intunecata apare din cauza absorbtiei selective a luminii la o lungime de unda bine definita ; cu cit linia este mai intunecata, cu atit este mai intensa absorbtia. Lungimile de unda sint indicate deasupra spectrului in Angstromi (10 e cm). Multe dintre linii sint identificate ca datorate absorbtiei luminii de catre elemente determinate, cum ar fi calciul (Ca), fierul (Fe), hidrogenul (H), magneziul (Mg), sodiul (Na). Partial, prin studiul acestor linii de absorbtie, se pot estima abundentele cosmice ale diferitelor elemente chimice. Liniile corespunzatoare de absorbtie din spectrele galaxiilor indepartate sint deplasate de la pozitiile lor normale catre lungimi de unda mai mari ; din aceasta abatere spre rosu, deducem expansiunea universului. (Fotografie a observatoarelor Hale.) 1 Aprox. 4 m. — Nota trad. anlineutrini si fotoni, toti in stare de echilibru termic si toti aflati mult peste temperaturile lor de prag. Rezulta ca densitatea de energie a scazut proportional cu puterea a patra a temperaturii pina la 30 de milioane de ori densitatea de energie continuta in masa de repaus a apei obisnuite. Rata expansiunii a scazut cu patratul temperaturii, astfel incit timpul caracteristic de expansiune s-a marit pina la circa 0,2 secunde. Numarul mic de particule nucleare nu este inca legat in nuclee, dar, odata cu scaderea temperaturii, este mult mai probabil pentru neutroni, care sint mai grei, sa se transforme in protoni, care sint mai usori. Balanta particulelor nucleare s-a deplasat prin urmare la 38% neutroni si 62% protoni. AL TREiLEA CADRU. Temperatura universului este de 10 000 milioane grade Kelvin (1010 OK). Au trecut 1,09 secunde de la primul cadru. in acest tirnp, densitatea si temperatura au scazut, permitind cresterea timpului liber mijlociu al neutrinilor si antineutrinilor atit de mult, incit acestia au inceput sa se comporte ca niste particule libere, fara sa mai fie in echilibru termic cu electronii, pozitronii sau fotonii. Din momentul acesta, ei vor inceta sa joace vreun rol activ in povestirea noastra, cu exceptia faptului ca energia lor va continua sa furnizeze o parte din cirnpul gravitational al universului. Nu se schimba prea multe atunci cind neutrinii ies din echilibrul termic. (inaintea acestei "decuplari", lungimile de unda tipice ale neutrinilor erau invers proportionale cu temperatura, iar cum temperatura se modifica invers proportional cu dimensiunea universului, lungimile de unda ale neutrinilor cresteau direct proportional cu dimensiunea universului. Dupa decuplare, neutrinii se dilata liber, dar deplasarea generala spre rosu le va largi lungimile de unda direct proportional cu dimensiunea universului. Aceasta ne arata ca nu este foarte important sa se determine momentul precis al decuplarii neutrinului, ceea ce este imbucura 121 tor, intrucit altfel ar trebui cunoscute detalii ale teoriei interactiilor neutrinului, care nu sint in intregime lamurite.) Densitatea totala de energie este mai mica decit in al doilea cadru cu un factor egal cu puterea a patra a raportului temperaturilor, astfel incit ajunge echivalenta cu de 380 000 de ori densitatea de masa a apei. Timpul caracteristic de expansiune al universului creste corespunzator la circa doua secunde. Temperatura este acum numai de doua ori mai mare decit temperatura de prag a electronilor si a pozitronilor, astfel incit acestia incep sa se anihileze mult mai repede decit pot fi creati din nou din radiatie. Universul este inca prea fierbinte pentru ca neutronii si protonii sa se lege intre ei in nuclee atomice pentru un timp prea lung. Temperatura in descrestere a permis acum deplasarea balantei dintre neutroni si protoni la 24% neutroni si 76% protoni. PATRULEA CADRU. Temperatura universului atinge acum 3 000 de milioane de grade Kelvin (3 X109 °K). De la primul cadru s-au scurs 13,82 secunde. Ne aflam sub temperatura de prag pentru electroni si pozitroni, in consecinta ei dispar rapid si nu mai constituie componente majore ale universului. Energia eliberata de anihilarea lor incetineste ritmul de racire al universului, astfel incit neutrinii, care nu mai primesc acum nimic din aceasta energie suplimentara, sint cu circa 8 % mai reci decit electronii, pozi-tronii si fotonii. De acum inainte, cind ne vom referi la temperatura universului, vom intelege prin aceasta temperatura fotonilor. Odata cu disparitia rapida a electronilor si pozitronilor, densitatea de energie a universului scade ceva mai repede decit puterea a patra a temperaturii. Acum universul este destul de rece pentru ca Ba se formeze diverse nuclee stabile, ca heliul (He4), dar aceasta nu se-ntimpla imediat. Motivul este ca universul se dilata atit de repede, incit nucleele pot fi formate numai intr-o serie de 122 reactii rapide la care iau parte doua particule. De exemplu, un proton si un neutron pot forma un nucleu de hidrogen greu, numit si deuteriu, cu energia suplimentara si impulsul suplimentar preluate de un foton. Nucleul de deuteriu se poate apoi ciocni cu un proton sau cu un neutron, formind fie un nucleu de izotrop usor al heliului ( He3), care consta din doi protoni si un neutron, fie izotopul cel mai greu al hidrogenului, numit tritiu (H3), format dintr-un proton si doi neutroni. in sfirsit, heliul trei se poate ciocni cu un neutron si tritiul se poate ciocni cu un proton, in ambele cazuri luind nastere nucleul heliului obisnuit ( He4), constind din doi protoni si doi neutroni. Dar, pentru ca acest lant de reactii sa aiba loc, este necesara initierea primului pas, producerea de deuteriu. 1-ieliul obisnuit fiind, asa cum am afirmat, un nucleu strins legat, el poate cu adevarat rezista nedezmembrat si la temperatura celui de-al treilea cadru. Totusi, tritiul si heliul trei sint mult mai putin strins legati, iar deuteriul este deosebit de slab legat. (Pentru a desface nucleul de deuteriu este necesara numai a noua parte din energia de separare a unui singur nucleon din nucleul de heliu.) La temperatura celui de-al patrulea cadru, de 1010 OK, nucleele de deuteriu sint spulberate de indata ce se formeaza, astfel incit nici nucleele mai grele n-au sanse sa se produca. Neutronii se transforma inca in protoni, desi procesul acesta decurge mai lent decit inainte; balanta este acum la 17 0 0 neutroni si 83 ° 0 protoni. AL CiNCiLEA CADRU. Temperatura universului atinge acum 1 000 de milioane ae grade Kelvin (109 °K), devenind numai de 70 de ori mai fierbinte decit este azi centrul Soarelui. De la primul cadru au trecut trei minute si doua secunde. Electronii si pozitronii aproape ca au disparut, iar constituentii principali ai universului sint acum fotonii, neutrinii si antineutrinii. Energia eliberata in anihilarea electron-pozitron 123 a ridicat temperatura fotonilor, facind-o cu 35 % mai mare decit aceea a neutrinilor. Universul este acum indeajuns de rece pentru ca tritiul si heliul trei, ca si heliul obisnuit sa fie stabili, dar "strimtoarea deuteriului" actioneaza inca: nucleele de deuteriu nu se mentin suficient pentru a permite formarea vreunui numar apreciabil de nuclee mai grele. Ciocnirile neutronilor si protonilor cu electronii, neutrinii si cu antiparticulele lor aproape ca au incetat, dar dezintegrarea neutronului liber incepe sa fie importanta; la fiecare 100 secunde, 10 % din neutronii ramasi se vor dezintegra in protoni. Balanta neutroni-protoni indica acum 14% neutroni si 86% protoni. CEVA MAi TiRZiU. Scurt timp dupa cel de-al cincilea cadru, se petrece un eveniment dramatic: temperatura scade pina la punctul de la care nucleele de deuteriu se pot mentine stabile. Dupa ce "strimtoarea deuteriului" a fost trecuta, nucleele mai grele se pot construi rapid, pe calea lantului de reactii dintre doua particule, descris in al patrulea cadru. Totusi, nucleele mai trel ? decit heliul nn se pot forma in numar apreciabi 1 din cauza altor "strimtori": nu exista nuclee stabile alcatuite din cinci sau opt particule nucleare. Prin urmare, de indata ce temperatura atinge punctul de la care deuteriul poate fi format, aproape toti neutronii ramasi sint imediat pregatiti in nuclee de heliu. Temperatura precisa la care se-ntlmpla acest proces depinde in mica masura de numarul de particule ce revin la un foton, intrucit o densitate mare de particule ar face doar ceva mai usoara formarea nucleelor. (Acesta este motivul pentru care am identificat imprecis acest moment ca fiind ,,ceva mai tir-ziu" decit cel de-al cincilea cadru.) Pentru o abundenta de 1 000 de milioane de fotoni la o particula nucleara, nucleosinteza va incepe la o temperatura de 900 de milioane grade Kelvin (019 X 109 °K). 124 intre timp, trecusera trei minute si patruzeci si sase de secunde de la primul cadru. (Cititorul va trebui sa-mi ierte lipsa de precizie din titlul Primele trei minute, dat acestei carti. Suna mai bine decit Primele trei minute si trei sferturi). Dezintegrarea neutronului deplasase (inainte de inceperea nucleosintezei) proportia neutroni-pro-toni la 13% neutroni si 87% protoni. Dupa nu-cleosinteza, fractiunea in greutate a heliulu i este egala cu fractiunea acelor particule nucleare care compun heliul: jumatate sint neutroni si aproape toti neutronii slnt legati in heliu, astfel incit fractiunea (in greutate) a heliului este dublul fractiunii neutronilor din totalul particulelor nucleare, sau 26 %. Daca densitatea particulelor nucleare ar fi fost ceva mai mare, nucleo-sinteza ar fi inceput ceva mai devreme, cind inca nu se dezintegrasera atit de multi neutroni, astfe i incit, ca rezultat, s-ar fi produs ceva mai mult heliu, dar, probabil, nu mai mult de 28% in greutate. (Vezi fig. 9.) Noi ne-am mentinut, ba chiar am depasit in acest moment ritmul planificat al expunerii, dar, cu scopul de a vedea mai bine ceea ce am realizat, sa mai aruncam o privire inapoi, la clipa in care temperatura universului a mai inregistrat o scadere. AL sASELEA CADRU. Temperatura universului este acum de 300 de milioane grade Kelvin (3 X 10s °K). Au trecut de la primul cadru 34 minute si 40 secunde. Electronii si pozitronii sint complet auihilati, exceptind un mic exces de electroni (o parte in 1 000 de milioane) necesari compensarii sarcinii protonilor. Energia eliberata ca urmare a acestei anihilari a ridicat temperatura fotonilor la o valoare cu 40,1 % mai mare decit temperatura neutrinilor. (Vezi nota matematica 6, pag. 189.) Densitatea de energie a universului este acum echivalenta cu o densitate de masa avind 9,9% din densitatea apei; din aceasta, 31 % este sub forma de neutrini si an-tineutrini, iar 69 % sub forma de fotoni. Aceasta 125 i-------1--------1-------1---------1________________i__________► 01 sec 0.1 sec 1 sec 10 sec 3minute 30 minute Timpvl Fig. 9. Bilantul schimbator neutron-proton. Procentul de neutroni calculat ca fractiune din numarul total al particulelor nucleare este reprezentat ca functie de temperatura si timp. Partea din curba marcata cu "echilibrul termic" descrie perioada in care densitat ile si temperatura sint atit de mari, incit echilibrul termic este mentinut intre toate particulele; fractiunea de neutroni poate fi calculata aici din diferenta de masa neutron-proton, folosind regulile mecanicii statistice. Partea din curba notata "dezintegrarea neutronului" descrie perioada in care toate procesele de conversie neutron-proton au incetat, cu exceptia dezintegrarii radioactive a neutronului 1 iber. Partea din mijloc a curbei depinde de calculele detaliate ale perioadelor de tranzitie ale interactiilor slabe. Partea punctata a graficului arata ce s-ar fi intimplat daca nucleele ar fi fost in vreun fel oarecare impiedicate sa se formeze. De fapt, la un moment aflat undeva intre limitele indicate de sageata "erei nucleosin-tezei", neutronii s-au asamblat rapid in nuclee de heliu, iar raportul dintre numarul de neutroni si cel de protoni ramine inghetat la valoarea pe care a avut-o in acel moment. Aceasta curba poate fi folosita, de asemenea, pentru estimarea in greutate a fractiunii heliului produs pe cale cosmologica; la orice valoare data a temperaturii sau la orice moment al nucleosintezei, fractiunea heliului este dublul fractiunii de neutroni din acelasi moment. 126 densitate de energie imprima universului un timp caracteristic de expansiune de o ora si un sfert. Procesele nucleare s-au oprit - particulele nucleare sint acum in cea mai mare parte fie legate in nuclee de heliu, fie sub forma de protoni liberi, heliul alcatuind (in greutate) intre 22 si 28 % din totalul particulelor nucleare. Exista cite un electron pentru fiecare proton, legat sau liber, dar universul este inca prea fierbinte pentru ca atomii sa devina stabili. Universul va continua sa se dilate si sa se raceasca, dar nu se va intimpla nimic interesant timp de 700 000 de ani. Dupa acest timp, temperatura va scadea pina la punctul din care electronii si nucleele pot forma atomi stabili; disparitia in acest fel a electronilor liberi va face conti-nutul universului transparent la radiatie, iar decuplarea materiei si radiatiei va permite materiei sa inceapa formarea galaxiilor si stelelor. Dupa alti aproximativ 10 000 de milioane de ani, fiinte vii vor incepe sa reconstruiasca aceasta, poveste. Raportul nostru cu privire la universul timpuriu implica o consecinta care poate fi imediat supusa verificarii experimentale: materia ramasa dupa primele trei minute, din care trebuie sa se fi format initial stelele, consta din 22-28% heliu, restul fiind aproape numai hidrogen. Dupa cum am vazut, acest rezultat depinde de presupunerea existentei unui numar imens de fotoni in raport cu particulele nucleare, presupunere bazata la rindul ei pe determinarea experimentala a temperaturii de 3° K a fondului actual de radiatie din domeniul microundelor. Primul calcul al productiei cosmologice de heliu efectuat cu luarea in considerare a temperaturii masurate a radiatiei s-a datorat lui P. J .E. Peebles de la Princeton, in 1965, la scurta vreme dupa descoperirea fondului de microunde de catre Penzias si Wilson. Un rezultat similar a fost obtinut independent si aproape in acelasi timp, dupa calcule mai elaborate, de Robert  Vagoner, William 127 FowJpr si Fred Hoyle. Acest rezultat a constituit un su cce s uluitor pentru modelul standard, intru-cit pe atunci existau deja estimatii ind epen dente ca soarele si alte stele isi incep viata fiind alcatuite mai ales din hidroge n si avind in compozit i e 20-30% heliul Pe pamint exista, desigur, foarte putin heliu, si aceasta din cauza ca atomii de heliu sint atit de usori si inerti chimic, incit cei mai multi dintre ei au parasit pamintul cu epoci intregi in urma. Estimatiile abundentei heliului primordial in univers sint bazate pe comparatii ale calculelor detaliate a l e e vo l u t i il or ste la re cu analizele statistice ale proprietatilor stelare observate, ca si pe observatiile directe a le liniilor heliului din spectrele stelelor fierbinti si din materialul interstelar. intr-adevar, asa cum arata si numele, heliul a fost identificat ca element prin studierea spectrului atmosferei solare, intreprinsa ln 1868 de J. Norman Lo c kye r. in prima parte a anilor '60, citiva astrononii au observat nu numai ca abundenta heliului in ga lax ie era mare, ci s i ca ea nu variaza de la un oc la altul, asa cum se-ntimpla cu abundenta elementelor mai grele. Acesta este si tabloul asteptat daca elementele mai grele s-nr produce numai in stele, in timp ce heliul ar fi fost produs in universul timpuriu, inainte ca vreo stea sa-n-ceapa sa gateasca. Exista inca destula incertitudine si suficiente variatii in estimatiile a b un de n te -lor nucleare, dar dovada existentei abundentei de 20-30% a heliului primordial este suficient de puternica pentru a da mult curaj aderentilor modelului standard. in afara de cantitatea mare de heliu produs la sfirsitul primelor trei m i n u te, existau de asemenea urme de nuclee mai usoare, mai ales de deuteriu (hidrogenul cu un neutron suplimentar) si din izotopul usor al heliului, ile3, care au scapat incorporarii lor in nucleele obisnuite de heliu. (Abundentele lor au fost pe n tr u prima oara ca l -culate intr-o lucrare din 1967 a lui Wagoner, Fowler si Hoyle.) Spre deosebire de abundenta 128 heliului, abundenta deuteriului este foarte sensibila la densitatea particulelor nucleare din timpul nucleosintezei: pentru densitati mai mari, reactiile nucleare aveau loc mai rapid, astfel incit aproape tot deutcriul s-ar fi prefacut in hcliu. l 1ai detaliat, iata valorile abundentei (in greutate) ale deuteriului produs in universul timpuriu, pentru trei valori posibile ale raportului dintre numarul fotonilor si cel. al particulelor nucleare, asa cum au fost date de Wagoner: Fotoni part icu le nucleare Abundenta deuteriului (parti per milion) 100 milioane 0,00008 1 000 milioane 16 1 O 000 milioane 600 in mod evident, daca am putea determina abundenta deuteriului primordial care a existat inaintea inceputului bucatariei stelare, am putea face o determinare precisa a raportului fotoni pe particula nucleara; iar cunoscind temperatura radiatiei in perioada actuala, am putea determina valoarea actuala a densitatii materiei in univers si deduce daca acesta din urma este deschis sau inchis. Din nefericire, este foarte dificil sa se determine abundenta adevarata a deuteriului primordial. Valoarea clasica pentru abundenta in greutate a deuteriului in apa de pe pamint este de 150 de parti la un milion. (Acesta este deuteriul care va fi folosit pentru a alimenta reactorii termonucleari, daca reactiile termonucleare vor putea fi vreodata controlate in mod adecvat.) Totusi, acest numar este partinitor; faptul ca atomii de deuteriu sint de doua ori mai grei decit cei de hidrogen, ii face pe primii mai susceptibili de a fi legati in molecule de apa grea (i-lDO), astfel incit proportia de hidrogen care a scapat atractiei cimpului gravitational terestru a fost mai mare decit proportia corespunzatoare de deuteriu. Pe de alta parte, spectroscopia indica o abundenta foarte scazuta a deuteriului la suprafata soarelui, mai 129 putin decit patru parti per milion. si aceasta estimatie este partinitoare, intrucit deuteriul din regiunile exterioare ale soarelui ar fi fost in cea mai mare parte distrus prin fuziunea sa cu hidrogenul, reactie avind ca rezultat izotopul usor al heliului, He3. Cunostintele noastre despre abundenta deuteriului au fost asezate pe o baza mult mai solida de observabile efectuate in 1973 in domeniul ultraviolet de pe satelitul Copernicus. Atomii de deuteriu, ca si atomii de hidrogen, pot absorbi lumina ultravioleta la anumite lungimi distincte de unda, corespunzatoare tranzitiilor in care atomul este excitat prin ridicarea sa de pe starea cu cea mai joasa energie pe o stare mai inalta. Aceste lungimi de unda depind usor de masa nucleului atomic, astfel incit spectrul ultraviolet al unei stele, a carei lumina trece printr-un amestec interstelar de hidrogen si deuteriu, va fi intretaiat de un numar de linii intunecate de absorbtie, fiecare dintre ele fiind desfacuta in doua componente, una pentru hidrogen, alta pentru deuteriu. intunecimea relativa a oricarei componente din perechile de linii de absorbtie da atunci abundenta relativa a hidrogenului si deuteriului din norul interstelar. Din pacate, atmosfera pamintului face foarte dificila orice observatie de astronomie in ultraviolet de pe sol. Satelitul Copernicus purta un spectro-metru ultraviolet care a fost folosit pentru a studia liniile de absorbtie din spectrul stelei fierbinti 0 din Centaurus. Din intensitatile relative masurate, s-a gasit ca mediul interstelar dintre noi si 0 Centaurus contine circa 20 de parti de deuteriu per milion (in greutate). Observatii mai re cente ale liniilor de absorbtie in ultraviolet ale spectrelor altor stele au dat rezultate similare. Daca aceasta proportie a deuteriului de 20 de parti pe milion a fost stabilita in universul timpuriu, acum ar trebui sa existe (si de fapt chiar ex is ta) circa 1 100 de milioane de fotoni pe particula nucleara (vezi tabelul de mai sus). La temperatura prezenta de 3° K. a radiatiei cosmice 130 exista 550 000 de fotoni pe litru, astfel incit tot acum ar trebui sa existe circa 500 de particule nucleare pe un milion de litri. Aceasta cantitate este considerabil mai mica decit densitatea minima necesara universului inchis, care, asa cum am vazut in cap. al ii-lea, este de circa 3 000 de particule nucleare pe un milion de litri. Concluzia ar fi atunci ca universul este deschis; acest fapt inseamna ca galaxiile se deplaseaza avind cel putin viteza de fuga si ca universul se va dilata pentru totdeauna. Daca o parte din mediul interstelar a fost prelucrat in stele (cum este soarele), care au tendinta de a distruge deuteriul, atunci abundenta deuteriului produs cosmologic trebuie sa fi fost mai mare decit 20 de parti per milion, cite gasise satelitul Copernicus, astfel incit densitatea particulelor nucleare trebuie sa fie chiar mai mica de 500 de particule pe un milion de litri, intarind concluzia ca noi traim intr-un univers deschis, care se dilata fara sfirsit. Trebuie sa spun, ca, personal, gasesc acest argument mai degraba neconvingator. Deuteriul nu este ca heliul; chiar daca abundenta sa pare sa fie mai mare decit ne asteptam in cazul universului relativ dens si inchis, deuteriul este totusi extrem de putin abundent in termeni ab-soluti. Ne putem imagina ca deuteriul, atit cit exista, a fost produs in fenomene astrofizice "recente" — supernove, raze cosmice, si poate chiar in procese din obiectele cvasistelare. Nu acesta este si cazul heliului; o abundenta de 20-30 % de heliu nu s-ar fi putut produce recent fara eliberarea unor cantitati imense de radiatie pe care sa nu o observam. Se argumenteaza ca cele 20 de parti de deuteriu la un milion, gasite de Copernicus, nu s-ar fi putut produce prin nici un mecanism care sa nu produca in acelasi timp si cantitati inacceptabil de mari din alte elemente rare usoare cum ar fi litiul, beriliul si borul. Totusi, nu vad cum am putea fi siguri ca aceasta urma de deuteriu n-ar fi fost produsa prin niste mecanisme necosmologice, pe care nimeni nu si le-a imaginat inca. 131 Mai exista o ramasita a universului timpuriu prezenta in. jurul nostru, si care, deocamdata, pare imposibil de observat. Am vazut in cel de-a i treilea cadru ca neutrinii s-au com portat ca particule libere incepind din clipa in care temperatura cosmica a scazut sub circa 10 000 de milioane de grade Kelvin. in timpul care a trecut de atunci, lungimile de unda ale neutrinilor au crescut pro-p o rtional cu dimensiunea universului; numarul si distributia de energie a neutrinilor au ramas, prin urmare, aceleasi, ca si cind acestia s-ar gasi in echilibru termic, dar cu o temperatura care a scazut in proportie inversa cu dimensiunea universului. Acelasi lucru s-a intimplat si cu fotoni i in perioada similara, chiar daca fotonii au ramas in echilibru termic pentru o vreme mai indelungata. Deci temperatura actuala a neutrinilor ar trebui sa fie aproximativ aceeasi cu a fotonilor. Vor exista, prin urmare, circa 1 000 de milioane de neutrini si antineutrini pentru fiecare particula nucleara- din univers. Putem sa fim mult mai rigurosi in aceasta p ri -vinta. La scurt timp dupa ce universul a deveni l transparent la neutrini, electronii si pozitronii au inceput sa se anihileze, incalzind doar fotoni i, nu si neutrinii. in consecinta, temperatura actuala a neutrinilor trebuie sa fie ceva mai mic t decit temperatura actuala a fotonilor. Este destul de usor sa se calculeze temperatura neutrinilor; ea este mai mica decit temperatura fotonilor cu un factor egal cu radacina cubica n lui 4 11 sau cu 71,38%; neutrinii si antineutrinii contribuie atunci la energia universului cu 45,34% din energia fotonilor. (Vezi nota matematica 6, p. 189.) Desi n-am spus-o explicit, ori de cite ori am mentionat mai inainte timpul de expansiune cosmica, am luat in considerare aceasta densitate de energie a neutrinilor. Detectarea fondului de neutrini ar constitui confirmarea cea mai dramatica a modelului standard al universului timpuriu. Avem o predictie ferma a temperaturii neutrinilor; aceasta este 71,38% din temperatura fotonilor, adica aproxi 132 mativ 2C K. Singura incertitudine teoretica adevarata, legata de numarul si de distributia de energie a neutrinilor, este intrebarea daca densitatea numarului leptonic este intr-adevar mica, asa cum am presupus mai inainte. (Reamintesc ca numarul leptonic este numarul neutrinilor si al altor leptoni minus numarul antineutrinilor si al altor antileptoni.) Daca densitatea numarului l * ptonic este tot atit de mica pe cit este densitatea numc.lrului barionic, atunci numarul de neutrini este ega 1 cu cel al antineutrinilor, exceptind unul la 1 000 de milioane. Pe de alta parte, daca densitatea numarul ui leptonic este comparabila cu densitatea numarului de fotoni, atunci ar exista o "degenerare", adica un exces apreciabil de neutrini (sau de a ntine u trini) si o deficienta de anti-neutrini (sau de neutrini). O astfel de degenerare ar fi afectat deplasarea balantei neutroni-protoni din primele trei minute si, deci, ar fi schimbat cantitatile de heliu si de deuteriu produse cosmologic. identificarea fondului cosrnic de neutrini si antineutrini ar lamuri imediat problema daca universul are sau nu un numar leptonic mare, dar, fapt mult mai important, ar dovedi ca modelul standard al universului timpuriu este cu siguranta adevarat. Din pacate, neutrinii interactioneaza atit de slab cu materia obisnuita, incit nimeni n-a reusit sa imagineze nici o metoda pentru a observa fondul cosmic de neutrini cu temperatura de 2° K. Aceasta este o problema cu adevarat chinuitoare: exista vreo 1 000 de milioa ne de neutrini si antineutrini pentru fiecare particula nucleara, si nimeni nu stie inca in ce tel sa-i detecteze 1 Poate-o va sti cineva, cindva1. Urmarind aceasta povestire a primelor trei minute, cititorul ar putea avea impresia ca detecteaza o nuanta de supraincredere stiintifica. Cititorul s-ar putea sa aiba dreptate. Totusi, eu nu cred ca progresul stiintific avanseaza totdeauna cel mai bine deschizind calea pentru indoieli. 1 Vezi comentariul nr.2. — Nota trad. 133 Adeseories te necesar sa se uite indoielile unora si sa se urmareasca toate consecintele ipotezelor facute, oriunde ar duce ele — lucrul de capetenie este nu de a fi liber de prejudecati teoretice, ci de a avea prejudecatile teoretice cele mai potrivite. si totde a una, testul ori carei precon ceptii teoretice este rezultatul la care te duce ea. Modelul standard al universului timpuriu a inregistrat citeva succese si ofera un cadru teoretic coerent pentru viitoare programe experimentale. Cele de mai sus nu inseamna neaparat ca modelul este adevarat, dar inseamna ca el merita sa fie luat in serios. Totusi, exista o mare incertitudine care atirna ca un nor negru deasupra modelului standard. Toate calculele din acest capi tol se bazeaza pe Principiul cosmologic, acea presupunere ca universul este omogen si izotrop. (Vezi pag. 38. Prin "omogen" intelegem ca universul arata la fel pentru oricare observator antrenat de expansiunea genera la a univers ului, oriunde ar fi si tu at observatorul; prin "izotrop" intelegem ca universul arata la fel in orice directie ar fi privit de un astfel de observator.) stim din observatii directe ca fondul de radiatie cosmica de microunde este izotrop cu un grad mare de preci zie2 si putem deduce de aici ca universul a fost la fel de izotrop si de omogen in tot timpul de c ' nd radiatia a ie s it din starea de echilibru cu materia, la temperatura de circa 3 000° K. Totusi, n-aveni dovezi ca Principiul cosmologic ar fi fost valabil si mai inainte. Este posibil ca universul sa fi fost initial neomogen si anizotrop, dar sa se fi ne te z i t intre timp prin intermediul fortelor de frecare exercitate de actiunea — una asupra alteia - n diverse lor parti ale universului in expansiune. Un asemenea model de "amestecatura" a fost sustinut in particular de Charlrs Misner de la Universitatea din Maryland. Cald 11 ra generata de onio-genizarea si izotropizarea frictionala a universului ar fi cauza responf;abila pentru existenta s Vezi comentariul nr. 3. — Nota trad. 134 raportului enorm de 1 000 de milioane de fotoni la o particula nucleara. Totusi, dupa cite stiu, nimeni nu poate spune de ce universul trebuie sa aiba un anumit grad initial de neomogenitate si anizotropie, dupa cum nimeni n-are nici o idee cum sa calculeze caldura produsa de procesul de netezire. Dupa parerea mea, reactia adecvata la asemenea incertitudini nu este (asa cum s-ar putea sa le placa unor cosmologi) rafuiala cu modelul standard, ci mai degraba luarea lui cu adevarat in serios si elaborarea grijulie a tuturor consecintelor sale, fie si numai cu scopul de a-1 gasi in contradictie cu observatiile. Nu este prea clar nici daca o anizotropie sau o neomogenitate initiale ar fi avut vreun efect sesizabil asupra scenariului prezentat in acest capitol. S-ar putea ca universul sa se fi netezit in primele citeva secunde; in acest caz, productia cosmologica de heliu si deuteriu ar putea fi calculata ca si cind Principiul cosmologic ar fi fost totdeauna valabil. Chiar daca anizotropia si neomogenitatea universului ar fi persistat si dincolo de era sintezei heliului, producerea de heliu si deuteriu in orice bulgare care se dilata uniform ar fi depins numai de rata expansiunii din acel bulgare si n-ar putea fi prea diferita de producerea calculata in modelul standard. S-ar putea chiar ca intregul univers pe care-1 putem vedea cind privim inapoi, spre epoca nucleosintezei, sa nu fie altceva decit un bulgare izotrop si omogen in interiorul unui univers mai mare, neomogen si anizotrop. incertitudinile care inconjoara Principiul cosmologic devin cu adevarat importante atunci cind privim inapoi spre adevaratul inceput, ori inainte, spre sfirsitul universului. Voi continua sa ma bazez pe acest principiu in cea mai mare parte din ultimele doua capitole care urmeaza. Totusi, trebuie admis intotdeauna faptul ca modelele noastre cosmologice simple s-ar putea sa descrie numai o parte mica a universului, sau o portiune limitata a istoriei sale. 135 Vi O DiGRESiUNE iSTORiCa Sa ne abatem pentru moment de la istoria universului timpuriu si sa urmarim istoria ultimelor trei decade ale cercetarii cosmologice. Doresc in special sa ma confrunt cu o problema istorica pe care o consider si uimitoare si, totodata, fascinanta. Detectarea fondului de radiatie cosmica de microunde infaptuita in 196:) a fost una dintre cele mai i in por ta nt e desco pe r i r i stiintifice ale secolului al XX-lea. De ce oare a fost facuta accidental? Ori, punind altfel intrebarea, de ce n-au existat cercetari sistematice p entru g as i re a acestei radiatii cu multi ani inainte de 1965? Asa cum am vazut ln ultimul capitol, valoarea actuala masurata a temperaturii fondului de radi atie si a densitatii de masa a universului ne permit sa prezicem pentru abundentele cosmice ale elementelor usoare valori care par in concordanta cu observatiile. Cu mult inainte de 1965 ar fi fost posibil sa se efectueze acest calcul inapoi, spre inceput, pentru a prezice fondul cosmic de microunde si s-ar fi putut incepe cautarea lui. Din abundentele cosmice observate in epoca actuala, de 20-30 % heliu si 70-80 % hidrogen s-ar fi putut conchide ca nucleosinteza a trebuit sa-ncea pa intr-un timp in care fractiunea de neutroni din particulele nucleare a scazut la 10-15 %. (Re a mi nt i m ca ab u nd e nt, a actuala in greutate a he]iului es te exact de doua ori fractiunea de neutroni din limpul nucleosin- 130 tezei.) Aceasta valoare a fractiunii de neutroni a fost atinsa atunci cind universul se afla la o temperatura de circa 1 000 de milioane de grade Kelvin (109 °K). Conditia ca nucleosinteza sa-n-ceapa tocmai in acel mo me nt ne permite sa facem o estimatie aproximativa a densitatii particulelor nucleare la temperatura de 109 °K., in timp ce densitatea fotonilor la aceasta temperatura poate fi calculata din p ropriet ati le cunoscute ale radiatiei corpului negru. De aici rezulta ca raportul momentan dintre numarul de fotoni si cel de particule nucleare ar fi si el cunoscut. Dar cum acest raport nu se schimba, el ar fi acela bine cunoscut astazi. Din observarea densitatii parti-culelor nucleare din momentul de fata se poate prezice densitatea actuala a fotonilor si deduce existenta unui fond de radiatie cosmica de microunde avind temperatura actuala cuprinsa intre limitele aproximative de 1° i<. si 10° K. Daca istoria stiintei ar fi tot atit de simpla si directa ca istoria universului, cineva, urmarind judecati analoage, ar f i facut o predictie cindva in ani i '40 sau '50 si aceasta p re di ctie ar fi incitat pe radio-astronomi sa caute fondul cosmic. Dar nu p re a s-a intimplat asa. De fapt, o predictie foarte apropiata de cea de mai sus a fost facuta in 1948, dar aceasta n-a dus atunci, nici mai tirziu, la cautarea radiatiei. La sfirsitul anilor '40, George GamoW si colegii sai Ralph A. Alpher si Robert Herman au in cer c at o teorie cosmologica de tipul "big Bang". Ei au presupus ca universul era initial alcatuit numai din neutroni si ca neutronii au inceput sa se transforme in protoni pe calea binecunoscuta a procesului de dezintegrare radioactiva in care un neutron se transforma spontan intr-un proton, un electron si un antineutrino. intr-un moment oarecare al expansiunii, universul ar fi devenit suficient de rece pentru ca elementele mai grele sa se forme ze din neutroni si prot o ni prin secvente rapide de captura neutronica. Alpher si Herman au calculat ca, pentru a obtine actuala abundenta a elementelor usoare, era necesar sa 137 se presupuna existenta unui raport intre fotoni si particulele nucleare de 1 000 de milioane de fotoni la o particula. Folosind estimatiile densitatii cosmice de particule nucleare din timpul nostru, ei au putut prezice atunci existenta unui fond de radiatie ramas de pe vremea universului timpuriu, fond care, in prezent, trebuie sa aiba temperatura de 5° K ! Calculele initiale ale lui Alpher, Hermann si GamoW nu erau corecte in toate detaliile. Dupa cum am vazut in ultimul capitol, universul a demarat probabil cu un numar egal de protoni si neutroni, si nu doar cu neutroni puri. De asemenea, transformarea neutronilor in protoni (si viceversa) s-a petrecut mai ales prin ciocniri cu electronii, pozitronii, neutrinii si antineutrinii, si nu prin dezintegrarea radioactiva a neutronilor. Aceste observatii au fost facute de C. Hayashi in 1950 si, spre 1953, de Alpher si Herman (impreuna cu J.W. Follin junior), care si-au revizuit modelul si au efectuat calcule substantial corecte a le deplasarii balantei neutron-proton. Aceste calcule au fost, de fapt, primele analize moderne minutioase ale istoriei timpurii a universului. Totusi, nici in 1948, nici in 1953, nimeni n-a inceput sa caute radiatia de microunde prezisa. Cu multi ani inainte de 1965, astrofizicienii nu stiau ca in modelele de tip "big Bang" abunden-tele hidrogenului si heliului impun existenta in universul actual a unui fond de radiatie cosmica ce putea fi cu adevarat observat. Lucru surprinzator, aici nu este vorba ca astrofizicienii n-au cunoscut in general predictiile lui Alpher si Herman — o lucrare sau doua pot totdeauna sa se piarda in marele ocean al literaturii stiintifice. Ceea ce pare mult mai uimitor este faptul ca nimeni n-a mai urmat aceeasi linie de gindire tinip de peste o decada. Tot materialul teoretic era la-ndemina. De-abia in 1964, calculele de nucleosinteza in modelul "big Bang" au fost reincepute de Ya. B. Zeldovici in U.R.S.S., de F. Hoyle si R. J. Tayler in Anglia si de Peebles in S.U.A., toti lucrind independent. in acest 138 timp, Penzias si Wilson isi incepusera deja observatiile lor la ilohndel, iar descoperirea fondului de microunde a fost facuta fara vreo instigare din partea teoreticienilor cosmologi. Este, de asemenea, ciudat ca acei fizicieni care cunosteau predictia lui Alpher si Herman nu pareau sa-i acorde prea multa importanta. Chiar Alpher, Follin si Herman, in lucrarea lor din 1953, au aminat problema nucleosintezei pentru "studii viitoare", asa ca nu erau in masura sa calculeze temperatura asteptata pentru fondul de radiatie de microunde pe baza modelului lor imbunatatit. (Ei nici n-au mentionat acolo predictia lor mai veche cu privire la existenta unui fond de radiatie la 5° K. La conferinta Societatii americane de Fizica (APS), din 1953, ei au raportat despre unele calcule din domeniul nucleosintezei, dar cei trei se mutau atunci in alte laboratoare si lucrarea lor n-a fost niciodata scrisa in forma finala.) Cu multi ani mai tirziu, intr-o scrisoare adresata lui Penzias, scrisa dupa descoperirea fondului de radiatie de microunde, Gamo v sublinia ca, intr-un articol din 1953, publicat in Lucrarile Academiei Regale Daneze, el a prezis un fond de radiatie cu temperatura de 7° K, avind deci a proximativ ordinul de marime corect. Cu toate acestea, o privire la lucrarea lui din 1953 ne arata ca predictia lui Gamow se baza pe un argument matematic eronat, legat de virsta universului si nu pe propria sa teorie a nucleosintezei cosmice. S-ar putea argumenta ca abundentele cosmice ale elementelor usoare nu erau destul de bine cunoscute in anii '50 si in primii ani din '60, ca sa se traga pe baza lor vreo concluzie clara despre temperatura fondului de radiatie. Este adevarat ca nici in momentul de fata nu sintem cu adevarat siguri ca abundenta universala a he-liului ar fi intre limitele de 20-30%. important este ca, pina cu mult inainte de 1960, majoritatea masei universului era considerata a fi sub forma de hidrogen. (De exemplu, o trecere in revista din 1956, efectuata de llans Suess si l-iarold 139 Urey, atribuia hidrogenului o abundenta de 75 °0 in greutate). si hidrogenul nu este produs in stele — el fiind combustibilul primar din care stelele isi obtin energia prin construirea elementelor mai grele. Acest amanunt este pri n el ins u si suficient ca sa ne demonstreze ca a trebuit sa existe un raport numeric foarte mare intre fotoni si particulele nucleare pentru a impiedica pregatirea intregului hidro gen in heliu si in a 11 e elemente mai grele in perioada timpurie a universului. Se poate formula intrebarea: cind a devenit p osibil a, d in p u nct de vedere tehnologic, p u ne rea in evidenta a fondului de radiatie izotrop dr 3° K? Este greu de facut precizarea, dar colegii mei experimentatori mi-au spus ca observarea fon dului putea fi facuta cu mult inaillte de 1965, prob a bi l l a jum at at e a anilor '50 ori poate chiar la jumatatea anilor '40. in 1946, o echipa din laboratorul de radi atii de la M.i.T., con d us a de nimeni altul d e cit Robert D icke, a reusit sa s t a -bileasca o limita superioara a fondului oricarei r a d iatii izotrope extraterestre: te m peratu ra echivalenta a acestei radiatii era mai mica de 20° К la lun gi mi le de unda de 1,00, 1,25 si 1,50 cm. Aceste masuratori erau rezultate colaterale ale studiilor de absorbtie atmosferica si, cu cert i-tudine, nu faceau parte din vreun program de cosmologie observationala. (De fapt, Dicke m-a informat ca, atunci cind a inceput sa se intrebe d es pre po sibili tate a existentei unui fo nd de radiatie cosmica de microun de, el uita se complet de limita superioara de 20° K a temperaturii fondului, obtinuta de el insusi cu doua decade mai inainte i) Din punct de ve dere istoric nu ni se pare foa rte important sa fixam momentul din care detectia fondului izotrop de microunde a devenit posibi l a avind temperatura de 3° K. iinportant este ca radioastronomii nu sti au ca trebuie sa ca u te l Prin contrast, sa examinam istoria neutrinului. Cind Pauli a presupus pentru prima data, in 1932, e x i stent a neutrinului, era clar ca nu exista 140 nici macar. o urma de sansa de a .observa neutri. nul in vreun experiment posibil pe-atunci. Totusi, detectarea neutrinilor a ramas in constiinta fizicienilor ca un tel atragator, si cind, in anii '50, s-au putut folosi in aceste scopuri reactorii nucleari, neutrinul a fost cautat si gasit. in cazul antiprotonului, contrastul este si mai evident. Dupa ce pozitronul a fost descoperit in 1932 in razele cosmice, teoreticienii se asteptau, in general, ca si protonul sa aiba, la fel ca electronul, propria sa antiparticula. Nu existau sanse sa se produca antiprotoni cu ciclotroanele rudimentare e xistente in anii '30, dar fizicienii au ramas con-st ienti de problema, iar in anii '50, la Berkeley, s-a construit bcvatronul, cu scopul determinat de a avea destula energic pentru producerea anti-protonilor1. Nimic asemanator nu s-a intimplat in cazul fondului de radiatie cosmica de microunde, pina cind Dicke si asociatii sai !si-au inceput lucrarile pentru a-l detecta in 1964. Nici atunci grupul din Princeton nu stia nimic despre lucrarile lui Gamo v, Alpher si Herman, publicate cu inai mult de un deceniu inainte! Atunci, unde s-a gresit? Este posibil sa indicarn aici cel putin trei motive interesante pentru care nu s-a apreciat in general, in anii '50 si la inceputul anilor '60, importanta unei cautari a fondului de radiatie de microunde avind temperatura de 3° K. Mai intii, trebuie inteles ca Gamow, Alpher, Herman si Follin jr., ca si ceilalti, lucrau in contextul unei teorii cosmogonice mai largi. in teoria lor despre "marea explozie" ("big Bang") se presupune ca nu numai heliul, ci si aproape toate nucleele complexe s-au format in universul timpuriu, printr-un proces rapid de captare de neutroni. Dar, cu toate ca aceasta teorie prezicea corect rapoartele abundentelor unor elemente grele, ea era pusa in dificultate cind trebuia sa 1 intre timp, in afara de o multime de particule "elementare", in acceleratoarele moderne s-au produs pina si nuclee de antiheliu (alcatuite din doi antiprotoni si doi antineutroni). — .Vota trad. 141 explice existenta insasi a elementelor grele i Dupa cum s-a mentionat mai inainte, nu exista nici un nucleu stabil cu cinci sau opt particule, astfel incit nu este posibil sa se construiasca nuclee mai grele decit heliul prin adaugarea de neutroni sau protoni nucleului de heliu (He4), ori prin fuziunea perechilor de nuclee de heliu. (Aceasta dificultate a teoriei a fost pentru prima data notificata de Enrico Fermi si Anthony Turkevich). Dat fiind acest obstacol, este usor de inteles de ce teoreticienii nu erau dispusi nici macar sa ia in serios calculele productiei de heliu in aceasta teorie. Teoria cosmologica a sintezei elementelor a p i erd u t si mai mult teren pe masura ce s-au adus imbunatatiri unei teorii alternative, potrivit careia elementele sint sintetizate in stele. in 1952, E. R. Salpeter a aratat ca pragul nucleelor cu cinci sau opt particule nucleare poate fi depasit in centrele stelelor dense, bogate in heliu: ciocnirea a doua nuclee de heliu produce un nucleu instabil de beriliu (Be8), iar in conditiile densitatii mari nucleul de beriliu poate lovi un alt nucleu de heliu inainte de a se dezintegra, dind nastere astfel nucleului stabil de carbon (C12). (Densitatea universului in momentul nucleosintezei era mult prea j iasa pentru ca acest proces sa fi avut loc atunci.) in 1957, a aparut o lucrare faimoasa, a lui Geoffrey si Margaret Burbidge, Fowler si Hoyle, care a aratat ca elementele grele ar putea fi produse in stele, in special in explozii stelare ca supernovele, in timpul perioadelor de flux intens de neutroni. Dar chiar si inainte de anii ' 5 0 exista o puternica tendinta printre astrofizicieni sa creada ca toate elementele, in afa ra de hidro -gen, sint produse in stele. Hoyle mi-a impartasit impresia ca aceasta opinie poate fi efectul luptei pe care astronomii au fost obligati s-o poarte in primele decade ale acestui secol pentru a intelege natura sursei de energie produsa in stele. Catre 1940, lucrarile lui Hans Bethe si ale altora au demonstrat ca procesul-cheie era fuziunea a patru nuclee de hidrogen intr-un nucleu de heliu si 142 aceasta clarificare a dus in anii '40 si '50 ia progrese rapide in intelegerea evolutiei stelare. Dupa cnm spune iloyle, dupa toate aceste succese, multor astronomi li se parea o perversiune a pune la indoiala faptul ca stelele sint sediul formarii elementelor. Dar teoria stelara a nucleosintezei avea de asemenea problemele ei. Este greu de inteles cuin ar putea stelele sa produca o abundenta de 25-30% heliu — intr-adevar, energia eliberata in aceasta fuziune ar fi mult mai mare decit energia emisa de stele in tot timpul existentei lor. Teoria cosmologica se debaraseaza foarte frumos de aceasta energie — ea este facuta pierduta in deplasarea generala spre rosu. in 1964, i-ioyle si R. J. Taylor au aratat ca abundenta relativ mare de heliu din universul actual nu s-ar fi putut produce in stelele obisnuite si au efectuat calcule ale cantitatii de heliu produse in stadiile timpurii ale "big Bang"-ului, obtinind o abundenta de 36% in greutate. in mod destul de nefericit, ei au stabilit ca, in momentul in care ar fi putut surveni nucleosinteza, domnea o temperatura mai mult sau mai putin arbitrara de 5 000 de milioane de grade Kelvin, in pofida faptului ca aceasta. presupunere depinde de valoarea aleasa pentru un parametru, pe atunci necunoscut, si anume raportul dintre numarul de fotoni si cel de particule nucleare. Daca si-ar fi folosit calculele pentru a estima acest raport folosind abundenta observata a heliului, ei ar fi putut prezice fondul actual de radiatie de microunde cu o temperatura avind aproximativ ordinul corect de marime. Totusi, este izbitor ca Hoyle, unul dintre autorii originari ai teoriei starii stationare a universului, era dispus sa urineze o asemenea linie de gindire si sa recunoasca in acelasi timp ca astfel se obtine o dovada in favoarea modelului "big Bang". Astazi exista opinia generala ca nucleosinteza are loc si cosmologic, si in stele; heliul si poate citeva nuclee usoare au fost sintetizate in universul timpuriu, pe cind stelele sint raspunza 143 toare pentru lot restul. Teoria nucleosintezei de tip "big Bang", incercind sa faca prea mult, si-a pierdut credibilitatea pe care o merita cu adevarat ca teorie a sintezei heliului. Al doilea motiv este un exemplu clasic de intrerupere a comunicatiei intre teoreticieni si experimentatori. Cei mai multi teoreticieni n-au inteles niciodata ca fondul izotrop de radiatie de 3° K ar putea vreodata fi detectat. intr-o scrisoare catre Peebles, datata 23 iunie 1967, Gamow a explicat ca nici el, nici Alpher, nici Herman n-au luat in considerare posibilitatea detectarii radiatiei ramase de la "big Bang" din cauza ca, pe vremea lucrarii lor despre cosmologie, radio-astronomia era inca la virsta copilariei. (Alpher si Herman m-au informat, totusi, ca ei au explorat posibilitatea observarii fondului de radiatie cosmica apelind la expertii din domeniul radarului de la Universitatea John Hopkins, de la Laboratorul de cercetari navale si Biroul national de standarde, dar li s-a spus ca temperatura de 5° K sau 10° К a fondului de radiatie este prea joasa pentru a fi detectata cu tehnicile accesibile pe atunci.) Pe de alta parte, citiva astrofizicieni sovietici pareau a fi inteles ca fondul de microunde putea fi detectat, dar s-au pierdut in terminologia revistelor tehnice americane. intr-un articol de sinteza din 1964, Ya. B. Zeldovici a efectuat calcule corecte in legatura cu abundenta cosmica a heliului pentru doua valori posibile ale temperaturii radiatiei actuale si a subliniat in mod corect faptul ca aceste cantitati sint corelate intrucit numarul de fotoni ce revin la o particula nucleara (sau entropia la o particula) nu se schimba cu timpul. Totusi, se pare ca el a fost indus in eroare de folosirea termenului de "temperatura a cerului" dintr-un articol al lui E.A. Ohm, din 1961, publicat in revista Bell System Technical Journal si a tras concluzia ca temperatura radiatiei a fost masurata ca fiind mai mica decit 1 o K. (Antena folosita de Ohm era acelasi reflector de 20 picioare in forma de corn de vinatoare, folosit apoi de Penzias si 144 Wilson pentru a descoperi fondul de microunde 1) Acest fapt, ca si cele citeva subestimari ale abundentei cosmice a heliului, l-au determinat pe Zeldovici sa abandoneze ideea unui univers timpuriu fierbinte. Desigur, in timp ce informatia se scurgea greu de la experimentatori la teoreticieni, ea se transmitea greu si de la teoreticie ni la experimentatori. Penzias si Wilson n-au auzit niciodata despre predictia lui Alpher-Herman cind au inceput, in 1964, sa - s i incerce antena. Cel de-al treilea si, cred eu, cel mai important motiv pentru care teoria "marii explozii" n-a dus la cercetari pentru gasirea radiatiei de 3° K este ca in acel timp era foarte dificil pentru fizicieni sa ia in serios vreuna dintre teoriile despre universul timpuriu, oricare ar fi fost ea. (Aici ma ghidez in parte dupa amintirile despre propria mea atitudine inainte de 1965.) Fiecare dintre dificultatile mentionate mai inainte s-ar fi putut depasi cu un mic efort. Totusi, primele trei minute sint atit de departate in timp fata de noi, conditiile de temperatura si densitate sint atit de putin familiare, incit ne simtim incomodati atunci cind aplicam aici teoriile noastre obisnuite din mecanica statistica si fizica nucleara. Asa se-ntimpla deseori in fizica — greseala noastra nu este ca ne luam teoriile prea in serios, ci, dimpotriva, ca nu le luam suficient in serios. Totdeauna este greu sa realizezi ca aceste numere si ecuatii. cu care ne jucam la masa noastra au ceva de-a face cu lumea reala. Ba, si mai rau, adesea pare sa existe o intelegere generala ca anumite fenomene nu sint cu totul potrivite pentru un efort teoretic si experimental respectabil. GamoW, Alpher si Herman merita o incredere imensa, intrucit, mai presus de orice, au aratat ce ne spun legile cunoscute ale fizicii despre primele trei minute. Aceasta chiar daca ei n-au facut si pasul final, de a-i convinge pe radio-asironomi ca sint datori sa caute fondul de radiatie de micro unde. Cel mai important lucru realizat prin des coperirea, in cele din urma, a fondului 145 de radiatie de la 3° К in 1965 a fost sa ne forteze pe toti sa luam in serios ideea ca a existat un univers timpuriu. Am staruit mai sus asupra ocaziei pierdute din cauza ca asa cred eu ca ar trebui sa se prezinte cea mai iluminata categorie de istorie a stiintei. Este lesne de inteles de ce o parte atit de vasta a istoriografiei stiintei se ocupa de succesele acesteia, de descope riri fericite, de deductii stralucite, ori de maretele progrese miraculoase ale unui Newton sau Einstein. Dar eu socotesc ca nu este posibil sa intelegi cu adevarat succesele stiintei daca nu realizezi totodata cit de greu se obtin ele — cit de usor este sa fii abatut din drum, cit de dificil este sa stii in orice moment care este urmatorul lucru pe care il ai de facut. Vii PRiMA SUTiME DE SECUNDa Raportul nostru din cap. al V-lea despre primele trei minute n-a inceput chiar cu inceputul. Am pornit, in schimb, cu un "prim cadru", in care temperatura coborise deja la 100 000 de milioane de grade Kelvin. Singurele particule prezente pe atunci in numar mare erau fotonii, electronii, neutrinii si antiparticulele lor. Daca cele de mai sus ar fi si singurele particule existente in natura, am putea sa extrapolam expansiunea universului in sens invers, inapoi in timp, si sa deducem ca universul ar fi avut un inceput adevarat cind temperatura si densitatea erau infinite, eveniment survenit cu 0,0108 secunde inaintea primului nostru cadru. Totusi mai exista multe alte tipuri de particule cunoscute fizicii moderne: miuonii, mezonii pi, protonii, neutronii etc. Cind luam in considerare momente tot mai vechi, intilnim temperaturi si densitati atit de inalte, incit toate aceste particule pot fi prezente in numere mari, in stare de echilibru termic si in continua interactie reciproca. Din motive pe care sper sa le clarific, nu stim inca destule lucruri despre fizica particulelor elementare, astfel incit sa putem calcula cu vreun grad acceptabil de incredere proprietatile unui astfel de amestec. ignoranta noastra in privinta fizicii microscopice e ca un val care impiedica o viziune clara asupra adevaratului inceput al universului. in mod firesc, sintem tentati sa cautam ce se afla in spatele valului. Tentatia este deosebit de 147 puternica pentru teoreticieni ca mine, a caror activitate a fost mult mai intensa in fizica particulelor elementare decit in astrofizica. Multe dintre ideile interesante din fizica particulelor elementare din zilele noastre au consecinte atit de subtile, incit sint extraordinar de dificil de testat in laboratoare; in schimb, aceste consecinte sint dramatice atunci cind se aplica modelelor universului foarte timpuriu. Prima problema cu care ne confruntam privind inapoi, spre temperaturi de peste 100 000 de milioane de grade Kelvin, este aceea a "inter-actiilor tari" dintre particulele elementare. inter-actiile tari sint fortele care tin neutronii si protonii impreuna in nucleul atomic. Ele nu sint obisnuite in viata de fiecare zi, in aceeasi masura in care sint fortele electromagnetice si gravitationale, intrucit distanta de actiune a inter-actiilor tari este foarte scurta, de circa o zecime de milionime de milionime dintr-un centimetru (10"13 cm). Chiar si in molecule ale caror nuclee sint in mod obisnuit departate unul de altul la citeva sutimi de milionimi de centimetru (10"8 cm), interactiile tari dintre doua nuclee diferite nu au de fapt nici un efect. Totusi, asa cum le arata si numele, interactiile tari sint foarte puternice. Atunci cind doi protoni sint impinsi destul de aproape unul spre celalalt, interactia tare dintre ei devine de circa 100 de ori mai mare decit repulsia lor electrica; acesta este motivul pentru care interactiile tari sint capabile sa mentina legate particulele din nucleele atomice in pofida respingerii electrice a aproape 100 de protoni. Explozia unei bombe cu hidrogen este cauzata de rearanjarea neutronilor si a protonilor, fapt ce le permite acestora sa fie mai strins legati hnpreuna de interactiile tari; energia bombei este exact excesul de energie eliberat de aceasta rearanjare. Ordinul de marime' al interactiilor tari le face mult mai dificil abordabile matematic decit interactiile electromagnetice. Atunci cind, spre exemplu, calculam coeficientul de difuzie cauzata de 148 interactia electromagnetica de respingere dintre doi electroni, trebuie sa insumam un numar infinit de contributii, fiecare dintre ele corespun-zind unei anumite secvente de emisie si absorbtie de fotoni si de perechi electron-pozitron, simbolizate in "diagramele Feynman" ca cele din fig. 10. (Metoda de calcul care foloseste aceste diagrame a fost elaborata la sfirsitul anilor '40 de catre Richard Feynman, aflat pe atunci la Universitatea Cornell. Strict vorbind, coeficientul de difuzie este dat de patratul sumei contributiilor, cite una de fiecare diagrama.) Adaugind inca (a) (b) f (c) (d) (e). (f) Fig. 10. Citeva diagrame Feynman. Aici se pot vedea citeva dintre cele mai simple diagrame ale procesului de ciocnire electron-electron. Liniile drepte indica electronii sau pozi-tronii; liniile ondulate-fotonii. Fiecare diagrama reprezinta o anumita cantitate numerica depinzind de impulsurile si spinii electronilor dinainte si de dupa ciocnire; marimea fizica ce masoara eficacitatea ciocnirii este patratul sumei acestor cantitati asociate tuturor diagramelor Feynman. Contributia fiecarei diagrame la aceasta suma este proportionala cu produsul unor factori egali cu 1 137 (constanta structurii fine) luati de atitea ori cite linii de fotoni sint in diagrama. Diagrama (a) reprezinta schimbul unui singur foton si constituie contributia principala, proportionala cu 1 137. Diagramele (b), (c), (d) si (e) reprezinta toate tipurile de diagrame care exprima corectiile "radiative" dominante la (a); contributia lor este de ordinul (1 137)2. Diagrama (f) contribuie si mai putin, proportional cu (1 137)3. 149 o linie interna fiecarei diagrame, contributia diagramei respective la suma scade cu un factor egal aproximativ cu o constanta fundamentala a naturii, numita "constanta structurii fine". Aceasta constanta este destul de mica, in jur de 1 137,036. Diagramele complicate dau contributii mici, si, ca urmare, noi putem calcula coeficientul dorit cu o aproximatie adecvata insumind contributia provenita numai de la citeva diagrame simple. (Tocmai din acest motiv sintem siguri ca putem prezice spectrele atomice cu o precizie aproape nelimitata.) Pentru interactiile tari insa, constanta care joaca rolul constantei structurii fine este aproximativ egala cu unu, si nu cu 1 137, iar ca urmare diagramele complicate dau contributii exact la fel de mari ca si diagramele simple. Aceasta problema, a dificultatii de a calcula marimile din procesele in care participa interactiile tari, a fost singurul mare obstacol al progresului fizicii particulelor elementare din ultimul sfert de secol. Nu toate procesele implica interactiile tari. Acestea din urma afecteaza numai o clasa de particule numite "hadroni", care cuprinde particulele nucleare si mezonii pi, ca si particulele J.nstabile, cum ar fi: mezonii K, eta, hiperonii lambda, sigma s.a. Hadronii sint in general mai grei decit leptonii (numele de "lepton" este luat de la cuvintul grecesc care inseamna "usor"), dar diferenta cu adevarat importanta este a hadronii simt efectul interactiilor tari, in timp ce leptonii — neutrinii, electronii si miuonii -- nu sint afectati de acestea. Faptul ca electronii nu simt fortele nucleare este coplesitor de important. Aceasta imprejurare, impreuna cu masa mica a electronului fac ca norul de electroni dintr-un atom sau molecula sa fie de circa 100 000 de ori mai mare decit nucleul atomic. Din aceleasi motive, fortele chimice care tin laolalta atomii in molecule sint de milioane de ori mai slabe decit fortele care tin neutronii si protonii impreuna in nuclee. Daca electronii din atomi s i din molecule ar simti fortele nucleare, n-ar exista nici 150 chimie, nici cristalografie, nici biologic — ci ar exista numai fizica nucleara. Temperatura de 100 000 de milioane de grade Kelvin, cu care am inceput expunerea in cap. al V-lea, a fost cu grija aleasa pentru a fi mai joasa decit temperatura de prag pentru orice hadron. (Conform tabelului 1 de la pag. 169, cel mai usor hadron, mezonul pi, are o temperatura de prag de circa 1,6 milioane de milioane de grade Kelvin.) in acest fel, de-a lungul intregii naratiuni din cap. al V-lea, singurele particule prezente in numar mare erau leptonii si fotonii, iar interactiile dintre ei puteau fi cu siguranta ignorate. Cum vom descrie insa procesele de la temperaturi mai inalte, in care hadronii si antihadronii vor fi prezenti din abundenta? Exista doua raspunsuri foarte diferite care reflecta doua scoli foarte diferite de gindire cu privire la natura hadronilor. Conform primei scoli, in natura nu exista nici un hadron "elementar". Fiecare hadron este la fel de fundamental ca oricare altul — acest lucru fiind valabil nu numai pentru hadronii stabili sau aproape stabili ca protonul si neutronul, nu numai pentru particulele moderat instabile ca mezonii pi, K, eta sau hiperonii, care traiesc suficient de mult pentru a lasa urme masurabile in filmele fotografice sau in camerele cu bule, ci chiar pentru "particulele" total instabile ca mezonii ro. Acestia din urma traiesc numai atit cit, calatorind cu viteze apropiate de aceea a luminii, abia au timpul sa traverseze un nucleu atomic. Doctrina primei scoli a fost dezvoltata in ultima parte a anilor '50 si in prima parte a anilor '60, mai ales de Geoffrey Chew de la Ber-keley si este denumita citeodata "democratia nucleara". Cu o asemenea definitie liberala a "hadronului". se cunosc literalmente sute de hadroni a caror temperatura de prag este mai mica de 100 de milioane de milioane de grade Kelvin si, probabil, vor fi descoperiti inca in numar de alte citeva sute. intr-unele teorii exista un numar nelimitat de specii: numarul de ti puri de particule ar creste 151 din ce in ce mai repede, pe masura ce exploram mase tot mai mari. incercarea de a pune ordine intr-o astfel de lume ar parea lipsita de speranta, dar extrema complicatie a spectrului de particule poate duce pina la urma la un fel de simplitate. De exemplu, mezonul ro este un hadron care poate fi reprezentat ca un compus instabil format din doi mezoni pi; atunci cind includem mezonii ro explicit in calcule, noi luam in consideratie deja, intr-o anumita masura, interactia tare dintre doi mezoni pi; poate ca, incluzindu-i pe toti hadronii in mod explicit in calculele noastre termodinamice, putem ignora toate celelalte efecte ale interactiilor tari. Mai departe, daca, intr-adevar, exista un numar nelimitat de specii de hadroni, atunci, introdu-cind tot mai multa energie intr-un volum dat, energia nu duce la cresterea vitezei haotice a particulelor, ci se cheltuie pentru cresterea numarului de tipuri de particule prezente in volumul respectiv. Temperatura nu creste, prin urmare, tot atit de repede cu ridicarea densitatii de energie ca in cazul in care numarul de specii de hadroni ar fi fix. in cadrul unor asemenea teorii poate exista un maxim al temperaturii, o valoare a temperaturii la care densitate a de energie devine infinita. Aceasta ar fi o limita superioara a temperaturii, tot atit de netrecut cum este si limita inferioara a temperaturii, aceea de zero absolut. ideea unei temperaturi maxime in fizica hadro-nilor este datorata lui R. Hagedorn de la laboratorul CERN, de la Geneva, si a fost dezvoltata mai departe de alti teoreticieni, inclusiv de Kerson Huang de la M.i.T. si de mine. Exista si o estimatie destul de precisa a valorii temperaturii maxime; ea este surprinzator de joasa — circa doua milioane de milioane de grade Kelvin (2 x!012 °K). Pe masura ce privim tot mai aproape de inceput, temperatura ar creste tot mai aproape si mai aproape de acest maxim, iar varietatea tipurilor de hadroni ar fi tot mai bogata si mai bogata. Totusi, chiar in aceste conditii exotice, 152 trebuie sa fi existat un inceput, un moment in care densitatea de energie era infinita — moment situat aproximativ cu o sutime de secunda mai devreme decit primul cadru din cap. al V-lea. Exista si o alta scoala de gindire care este mult mai conventionala, mult mai apropiata de intuitia obisnuita decit "democratia nucleara", fiind totodata, in opinia mea, mai apropiata de adevar1. in aceasta viziune, nu toate particulele sint egale; unele sint cu adevarat elementare, iar altele sint mai degraba compuse din particule elementare. Particulele elementare sint considerate fotonul si toti leptonii, dar nici unul dintre hadronii cunoscuti. Hadronii, in cadrul acestui model, sint considerati compusi din particule "mai fundamentale", denumite "cuarci". Versiunea originala a teoriei cuarcilor este datorata lui Murray Gell-Mann si (independent) ]ui George Zweig, amindoi de la institutul tehnologic din California. imaginatia poetica a fizicienilor teoreticieni a devenit cu adevarat salbatica atunci cind s-au dat nume diferitelor feluri de cuarci. Cuarcii exista in citeva tipuri sau "gust uri " ce poarta denumi ri ca: "sus" , "j os " , "straniu" si "fermecat".2 Mai departe, fiecare "gust" (ori "savoare") a cuarcilor se prezinta in trei "culori" distincte, pe care teoreticienii americani le "vad" ca fiind rosul, albul si albastrul3 * 5. Grupul de fizicieni teoreticieni din Beijing a sustinut de asemenea o versiune a teoriei cuarcilor; dar ei ii denumesc "stratoni" in loc de cuarci, intrucit aceste particule reprezinta un strat mai adinc al realitatii decit hadronii obisnuiti. Daca ideea cuarcilor este corecta, atunci fizica universului foarte timpuriu poate fi mai simpla decit s-a crezut. Este posibil sa se deduca anumite 1 in timpul scurs de la scrierea cartii s-au strins noi dovezi in favoarea celei de-a d ou a scoli de gindire. — Nota trad. 2 Explicarea proprietatilor unor particule cunoscute i mplic a ex ist enta a inca doua gusturi: "top" si "frumusete", astfel incit numarul minim al acestora pare sa fie sase. — Nola trad. 5 Culorile drapelului S.:U.A. — Nota trad. 153 lucruri despre fortele dintre cuarci din distributia lor in interiorul particulei nucleare, iar aceasta distributie poate fi, la rindul ei, determinata (daca modelul de cuarci este adevarat) din observatiile ciocnirilor la energii inalte ale electronilor cu particulele nucleare. in acest fel, acum citiva ani, intr-o colaborare dintre M.i.T. si Centrul acceleratorului liniar de la Stanford s-a stabilit ca forta dintre cuarci pare sa dispara atunci cind cuarcii sint foarte apro-piati unul de altul. Aceasta sugereaza ca la o anumita temperatura, in jurul a mai multor milioane de milioane de grade Kelvin, hadronii se vor desface in cuarcii lor constituenti, asa cum se desfac atomii in electroni si nuclee la citeva mii de grade si la fel cum se desfac nucleele in protoni si neutroni la citeva mii de milioane de grade. in conformitate cu acest tablou, in momentele sale initiale, universul poate fi considerat compus din fotoni, leptoni, antileptoni, cuarci si anticuarci, toti miscindu-se in general ca particule libere, fiecare tip de particula constituind prin urmare inca un tip de radiatie a corpului negru. Este usor atunci de calculat ca trebuie sa fi existat un inceput al universului constind dintr-o stare avind densitatea si temperatura infinite, stare existenta cu o sutime de secunda inaintea primului cadru. Aceste idei, mai degraba intuitive, au fost recent puse pe o baza matematica mult mai solida. in 1973, trei teoreticieni tineri, Hugh David Politzer de la Harvard si David Gross si Frank Wilczek de la Princeton, au aratat ca, intr-o clasa speciala de teorii cuantice ale cim-pului, fortele dintre cuarci devin de fapt mai slabe atunci cind cuarcii sint impinsi aproape unul de celalalt. (Aceasta clasa cuprinde asa numitele "teorii de etalonare non-abeliene", motivatiile denumirii fiind prea tehnice pentru a fi explicate aici.) Aceste teorii au proprietatea remarcabila a "libertatii asimptotice": la distante asimptotic scurte, ori la energii inalte, cuarcii se comporta la fel ca particulele libere. 154 J .C. Collins si M. J. Perry de la Universitatea din Cambridge au demonstrat ca, intr-o teorie cu libertate asimptotica, proprietatile mediului aflat la o temperatura si densitate suficient de inalte sint in mod esential aceleasi ca si in cazul in care mediul ar fi alcatuit numai din particule libere. "Libertatea asimptotica" din aceste teorii de etalonare non-abeliene furnizeaza deci o justificare matematica solida pentru tabloul foarte simplu al primei sutimi de secunda — potrivit caruia universul era alcatuit din particule elementare libere. Modelul cuarcilor lucreaza bine intr-o larga varietate de aplicatii. Protonii si neutronii se comporta realmente ca si cind ar consta din trei cuarci, mezonii ro se comporta ca si cind ar fi formati dintr-un cuarc si un anticuarc s.a.m.d. Dar, cu tot acest succes, modelul cuarcilor prezinta un paradox: chiar si cu cele mai mari energii accesibile, obtinute la acceleratoarele existente, pina acum s-a dovedit imposibil sa se fragmenteze vreun hadron in cuarcii sai constituenti. Aceeasi imposibilitate de a izola cuarci liberi se constata si in cosmologie. Daca hadronii s-au desfacut cu adevarat in cuarci liberi in conditiile de temperatura inalta care existau in universul timpuriu, atunci ne asteptam sa gasim niste cuarci ramasi liberi pina in clipa de fata. Astro-fizicianul sovietic Ya. B. Zeldovici a estimat ca in universul actual cuarcii ramasi liberi ar fi trebuit sa fie tot atit de raspinditi ca si atomii de aur. N-are rost sa mai spunem ca aurul nu e abundent, totusi o uncie de aur este mult niai usor de cumparat decit o uncie de cuarci. Misterul inexistentei cuarcilor liberi izolati este una dintre cele mai importante probleme cu care se confrunta fizica teoretica in momentul de fata. Gross, Wilczek si cu mine am subliniat ca o explicatie posibila a misterului rezida in "libertatea asimptotica". Daca taria interactiei dintre doi cuarci descreste pe masura ce aces tia sint impinsi mai aproape unul de celalalt, in 155 schimb, ea creste daca incercam sa-i separam. Energia necesara pentru a separa un cuarc de alti cuarci dintr-un hadron oarecare creste, prin urmare, cu distanta si, in cele din urma, pare sa devina destul de mare pentru a crea din vid o noua pereche cuarc-anticuarc. La sfirsit, ne alegem nu cu citiva cuarci liberi, ci cu citiva hadroni obisnuiti. Este exact ca si cum ai incerca J J J sa izolezi un capat de la o coarda: daca tragi suficient de tare, coarda se va rupe, dar rezultatul va consta din doua coarde, fiecare cu cite doua capete ! Cuarcii erau destul de apropiati in universul timpuriu, astfel incit ei nu simteau nici un fel de forte si puteau sa se comporte ca niste particule libere. Totusi, fiecare cuarc liber prezent in universul foarte timpuriu, ori s-a anihilat cu un anticuarc, ori si-a gasit adapost intr-un proton sau neutron, pe masura ce universul s-a extins si s-a racit. Atit despre interactiile tari. Mai sint si alte probleme care ne asteapta, destinate momentului cind vom da ceasul inapoi, spre adevaratul inceput. O consecinta cu adevarat fascinanta a teoriilor moderne ale particulelor elementare este ca universul ar fi suferit o tranzitie de faza, asemanatoare inghetului apei cind temperatura ei scade sub 273°K ( = 0°C). Aceasta tranzitie de faza este asociata nu cu interactiile tari, ci cu o alta clasa de interactii de scurta distanta din fizica particulelor, interactiile slabe. interactiile slabe sint interactiile responsabile pentru anumite procese de dezintegrare radioactiva ca aceea a dezintegrarii neutronului liber (vezi p. 108), sau, mai general, pentru orice reactie care implica un neutrino (vezi p. 119). Asa cum le arata si numele, interactiile slabe sint mult mai slabe decit interactiile electromagnetice sau cele tari. De exemplu, intr-o ciocnire dintre un neutrino si un electron la o energie de un milion de electronvolti, forta slaba este de circa o zecime de milionime ( 10"7) din 156 fcrta electromagnetica dintre doi electroni care se ciocnesc cu aceeasi energie. in pofida slabiciunii interactiei slabe, fizicienii s-au gindit de mult ca ar trebui sa existe o relatie profunda intre fortele slabe si cele electromagnetice. O teorie a cimpului care uni fica a ceste do ua forte a fost pro p usa in 1967 de mine si, independent, in 1968, de Abdus Salam4. Aceasta teorie a prezis o noua clasa de interactii sjabe, asa-numitii curenti neutri, a caror existenta a fost confirmata experimental in 1973. Teoria a fost in continuare confirmata de expe-ri ment prin de scoperi re a, incepind cu 1974, a unei intregi familii de noi hadroni5 6. ideea principala a acestui fel de teorie este ca natura poseda un inalt grad de s i metrie, care le a ga diversele particu le si forte, dar care este estompata in fenomenele fizice obisnuite. Teoriile de cimp folosite din 1973 pentru a descrie interactiile tari sint de acelasi tip matematic (teorii de eta-lonare non-abeliene), si multi fizicieni cred acum ca teoriile de etalonare pot oferi o baza unificata pentru intelegerea tuturor fortelor din natura: slabe, electromagnetice, tari si poate si cele gravitationale. Pentru studierea uni versului timpuriu ama-muntul important in legatura cu teoriile de eta-lonare este ca, asa cum au aratat in 1972 :).A. Kirzhnits si A.D. Linde de la institutul de fizica Lebedev din Moscova, aceste teorii prezic o tranzitie de faza, un fel de inghetare la o "temperatura critica" de circa 3000 de milioane de milioane de grade (3 x1015 °K). La temperaturi mai joase decit temperatura critica, universul a fost tot asa cum este acum: interact iile slabe erau slabe si de scurta distanta. La tempe 4 in anul 19?9, trei fizicieni, S.L. Glashow, A. Salam si autorul cartii, S. Weinberg, au primit premiul Nobel pentru fizica pentru teoria unificata a fortelor slabe si electromagnetice din natura. — Nota trad. 6 in 1983, la CERN-Geneva, s-au descoperit inca doua particule numite bosoni intermediari — notati cu  V si Z —, prezise de teoriile  Veinberg-Salam. — Nota trad. 157 raturi mai ridicate decit temperatura critica se manifesta unitatea esentiala dintre fortele electromagnetice si cele slabe: interactiile slabe se supuneau aceluiasi fel de lege (depindeau de distanta cu inversul patratului acesteia) si aveau aproximativ aceeasi tarie. Analogia cu paharul cu apa care ingheata este foarte instructiva. Deasupra punctului de inghet, apa lichida prezinta un grad mare de omogenitate: probabilitatea de a gasi o molecula de apa intr-un punct din interiorul paharului este exact aceeasi ca in oricare alt punct din pahar. Totusi, atunci cind a pa ingheata, aceasta simetrie dintre diferitele puncte din spatiu este in parte pierduta: gheata formeaza o retea cristalina, iar moleculele de apa ocupa anumite pozitii separate prin intervale regulate, probabilitatea gasirii moleculelor in orice alte pozitii fiind aproape nula. in acelasi fel, cind universul "a inghetat" in urma scaderii temperaturii sub 3000 de milioane de milioane de grade, s-a pierdut o simetrie — nu omogenitatea spatiala, ca in paharul nostru de gheata, ci simetria dintre interactiile slabe si cele electromagnetice. Aceasta analogie poate fi dusa chiar mai departe. Asa cum stie toata lumea, atunci cind apa ingheata, ea nu formeaza de obicei un cristal perfect de gheata, ci ceva mult mai complicat; o amestecatura imensa de domenii cristaline, separate de diferite tipuri de neregularitati cristaline. Oare universul a inghetat si el in domenii? Traim noi oare intr-un astfel de domeniu in care simetria dintre interactiile slabe si cele electromagnetice a fost rupta intr-un mod aparte, si vom descoperi in cele din urma si alte domenii? Pina acum imaginatia ne-a purtat inapoi, pina la o temperatura de 3 000 de milioane de milioane de grade, si am avut de-a face cu interactiile tari, slabe si electromagnetice. Ce putem spune insa despre o alta mare clasa de interactii cunoscuta fizicienilor, si anume interactiile gravitationale? Gravitatia a jucat, fara 158 indoiala, un rol important in povestirea noastra, intrucit ea controleaza relatia dintre densitatea universului si rata expansiunii sale. Cu toate acestea, pina acum nu s-a gasit vreun efect al gravitatiei asupra proprietatilor interne ale vreunei parti din universul timpuriu. Cauza este extrema slabiciune a fortei gravitationale; de exemplu, forta gravitationala dintre electronul si protonul unui atom de hidrogen este mai slaba decit interactia lor electromagnetica de 10 la puterea 39 de ori. (O ilustrare a slabiciunii gravitatiei in procesele cosmologice este oferita de fenomenul producerii particulelor in cimpurile gravitationale. Leonard Parker, de la Universitatea statului Wisconsin, a aratat ca efectele de "maree" ale cimpului gravitational al universului ar fi fost suficient de mari, intr-un moment aflat la circa o milionime de milionime de milionime de milionime de secunda (10_24s) de la inceput, pentru a produce perechi particula-antiparticula din spatiul gol. Totusi, gravitatia era inca atit de slaba la aceste temperaturi, incit numarul de particule produse pe aceasta cale a avut o contributie neglijabila la particulele deja prezente in echilibrul termic.) Cu toate acestea, ne putem cel putin imagina un moment in care fortele gravitationale ar fi fost tot atit de puternice ca si interactiile nucleare tari discutate mai inainte. Cimpurile gravitationale sint generate nu numai de masele particulelor, ci de toate formele de energie. Pamintul se-nvirteste in jurul soarelui ceva mai repede decit daca soarele ar fi fost rece, intrucit energia din soare se adauga intr-o anumita masura sursei sale de gravitatie. La temperaturi suprainalte, energiile particulelor aflate in echilibru termic pot sa fie atit de mari, incit fortele gravitationale dintre ele devin la fel de tari ca oricare alte forte. Putem estima ca aceasta stare de lucruri a existat atunci cind temperatura a atins 100 de milioane de milioane de milioane de milioane de milioane de grade (1032 °K). 159 La aceasta temperatura s-ar fi petrecut o multime de lucruri stranii. Nu numai ca fortele gravitationale ar fi fost puternice si ca producerea de particule de catre cimpurile gravitationale ar fi fost abundenta, ci de fapt chiar ideea de "particula" n-ar fi avut inca nici un inteles. "Orizontul" — distanta dincolo de care este imposibil de a receptiona vreun semnal (vezi p. 58) — ar fi fost in acel timp mai aproape decit o lungime de unda a unei particule tipice aflate in echilibru termic. Mai liber vorbind. fiecare particula ar fi fost aproape la fel de mare ca tot universul observabil! Nu stim suficiente lucruri despre natura cuantica a gravitatiei ca sa facem macar speculati i inteligente despre istoria universului dinaintea acestui timp. Putem face o estimatie grosolana cu privire la faptul ca temperatura de 1032 0K a fost atinsa la circa 10_<з secunde dupa inceput, dar nu este pe deplin limpede ca aceasta ap re -ciere are vreun inteles. Astfel, oricite alte valuri au fost ridicate, mai exista unul, la temperatura de 1032 o , care mai ascunde inca de privirea noastra timpurile si mai vechi. Totusi, nici aceasta incertitudine nu conta pentru astronomia din anul 1976 e.n. Motivul il constituie imprejurarea ca, in decursul in-tregii sale prime secunde de existenta, universul s-a gasit probabil intr-o stare de echilibru termic, in care numarul si distributia tuturor particulelor, chiar si a neutrinilor, erau determinate de legile mecanicii statistice, si nu de detaliile istoriei lor. Atunci cind masuram abundenta de astazi a heliului, ori radiatia de microunde, ori chiar pe aceea a neutrinilor, observam relicve ale starii de echilibru termic care a luat sfirsit la incheierea primei secunde. Din cite stim, nimic din ceea ce putem observa nu depinde de istoria universului de pina atunci. (in special, nimic din ceea ce observam azi nu depinde de faptul ca universul a fost sau nu izotrop si omogen inaintea primei secunde, exceptind poate raportul dintre numarul dintre fotoni si numarul de * , 160 particule nucleare.) Este ca si cum o masa ar ti pregatita cu multa grija — punind cele mai proaspete ingrediente, cele mai atent alese condimente, cele mai bune vinuri —, dupa care ar fi aruncate toate intr-o oala mare ca sa fiarba citeva ore. Pina si celui mai ales mesean ii va fi greu sa stie cu ce-a fost servit. E posibila o exceptie. Fenomenul gravitatiei, ca si cel al electromagnetismului, se poate manifesta sub forma de unde, la fel de bine ca si sub o forma mai familiara de actiune statica la distanta. Doi electroni in repaus se vor respinge unul pe celalalt cu o forta electrica statica ce depinde de distanta dintre electroni, dar daca noi vom agita inainte si inapoi un electron, celalalt nu va simti nici o schimbare in forta care actioneaza asupra sa, pina cind undele electromagnetice nu vor avea timpul sa poarte stirea cu privire la schimbarea de distanta survenita de la prima particula la cea de-a doua. Nu mai este necesar sa spunem ca aceste unde calatoresc cu viteza luminii — ele sint lumina, desi nu in mod obligatoriu lumina vizibila. in acelasi fel, daca un urias rau sfatuit ar agita soarele inainte si inapoi, noi, pe pamint, timp de opt minute, n-am simti efectul, acest timp fiind cel necesar undelor sa calatoreasca de la soare la pamint cu viteza luminii. De data aceasta, nu va fi insa o unda de lumina, adica o unda de cimpuri electrice si magnetice oscilante, ci o unda gravitationala, in care oscilatia se manifesta in cimpul gravitational. La fel ca in cazul undelor electromagnetice, denumim undele gravitationale de orice lungime de unda cu termenul de "radiatie gravitationala". Radiatia gravitationala interactioneaza mult mai slab cu materia decit radiatia electromagnetica, ori chiar decit neutrinii. (Din acest motiv, cu toate ca sintem in mod rezonabil convingi de bazele teoretice ale existentei radiatiei gravitationale, pina si cele mai asidue eforturi depuse pina acum au esuat in incercarea de a detecta undele gravitationale de la vreo sursa.) Prin ur 1 61 mare, radiatia gravitationala ar fi iesit foarte devreme din starea de echilibru termic cu celelalte componente ale universului — chiar in momentul cind temperatura a fost de circa 1032 °K. De atunci, temperatura efectiva a radiatiei gravitationale a scazut invers proportional cu dimensiunea universului. Dupa aceeasi lege au scazut si temperaturile celorlalte componente ale universului, cu exceptia faptului ca anihilarea perechilor de cuarci-anticuarci si de leptoni-antileptoni a incalzit tot restul universului, dar nu si radiatia gravitationala. Prin urmare, universul trebuie sa fie umplut astazi cu radiatie gravitationala la o temperatura similara, dar intrucitva mai mica decit aceea a neutrinilor sau a fotonilor, probabil de circa 1 °K. Detectarea acestei radiatii ar reprezenta o observatie directa a celui mai vechi moment din istoria universului, care poate fi contemplat de fizica teoretica a zilelor noastre. Din nefericire, se pare ca nu exista nici cea mai slaba sansa de a detecta fondul de radiatie gravitationala de 1 0K in viitorul previzibil. Cu ajutorul unei bune parti de teorie foarte speculativa, am putut sa extrapolam istoria universului inapoi in timp, pina la un moment in care densitatea lui era infinita. Dar acest fapt nu ne multumeste. in mod firesc, vrem sa stim si ce a existat inainte de acest moment, inainte ca universul sa inceapa sa se dilate si sa se raceasca. Este posibil sa nu fi existat niciodata vreo stare de densitate infinita. Expansiunea actuala a universului ar fi putut sa inceapa la sfirsitul unei epoci anterioare de contractie, atunci cind dentitatea universului a atins o anumita valoare foarte mare, dar finita. Voi avea ceva mai multe de spus despre aceasta posibilitate in capitolul urmator. Desi nu stim daca acest lucru e adevarat, este posibil, cel putin din punct de vedere logic, sa fi existat totusi un inceput, inaintea caruia timpul insusi sa nu aiba nici un inteles. Noi 162 ne-am obisnuit cu ideea de zero absolut al temperaturii. Este imposibil sa racesti ceva mai jos de -273,16°C, nu din cauza ca e prea dificil, ori pentru ca nimeni nu s-a gindit la un frigider destul de ingenios, ci pentru ca temperaturile mai scazute de zero absolut pur si simplu n-au sens — nu putem sa avem mai putina caldura decit sa nu avem caldura de loc. in acelasi fel putem sa ne obisnuim si cu ideea unui zero absolut al timpului — ca fiind un moment din trecut dincolo de care este in principiu imposibil sa trasezi vreun lant de la cauza la efect. Problema este deschisa si poate va ramine mereu deschisa. Pentru mine, faptul cel mai multumitor care reiese din aceste speculatii despre universul foarte timpuriu este paralela care se intrevede intre istoria universului si structura sa logica. Natura prezinta acum o mare diversitate de ti puri de particule si de interactii. Am invatat sa privim dincolo de aceasta diversitate, pentru a incerca sa vedem diferitele particule si interactii ca aspecte ale teoriei simple unificate a cimpurilor de etalonare. Universul actual este atit de rece, incit simetriile dintre diferitele particule si interactii au fost ascunse de un fel de inghetare; ele nu se manifesta in fenomenele obisnuite, ci trebuie exprimate matematic, in teoriile noastre de cimpuri de etalonare. Ceea ce facem noi acum cu ajutorul matematicii a facut caldura in universul foarte vecin, iar fenomenele fizice au prezentat atunci in mod direct simplitatea esentiala a naturii. Dar nimeni nu era acolo ca sa vada. Viii EPiLOG: ViiTORUL CE NE-AsTEAPTa Universul va continua, fara indoiala, sa se mai dilate un timp. in ceea ce priveste soarta lui dupa acest moment, modelul standard face o profetie echivoca: totul depinde de densitatea cosmica — daca este mai mare sau egala cu o anumita valoare cri tica. Asa cum s-a vazut din cap. al i !-lea, daca densitatea cosmica este mai mica decit densitatea critica, atunci universul are o intindere infinita si se va extinde la nesfirsit. Descendentii nostri, daca vom avea vreunii pe atunci, vor vedea reactiile termonucleare sfirsindu-se incet in toate stelele si lasind in urma cenusa: stele negre pitice, stele neutronice, poate chiar gauri negre. Planetele pot continua sa se invirta pe orbita, ince-tinindu-si miscarea, intrucit radiaza unde gravitationale, fara a ajunge insa in repaus in vreun interval finit de timp1. Fondurile de radiatie cosmica si de neutrini vor continua sa se raceasca invers proportional cu dimensiunea universului, dar nu se vor pierde; noi chiar si acum de-abia putem detecta fondul de radiatie de microunde de la 3° K. Pe de alta parte, daca densitatea cosmica este mai mare decit valoarea critica, atunci universul este finit si expansiunea lui se va sfirsi in cele din urma, facind loc unei contractii accelerate. Daca, de exemplu, densitatea cosmica este de doua ori mai mare decit valoarea critica, iar i Vezi comentariul nr. 4. — Nota trad. 164 valoarea actuala a constantei lui Hubble (15 km s pe un milion de ani-lumina) este corecta, atunci universul are acum virsta de 10 000 de milioane de ani; el se va mai dilata inca alti 50 000 de milioane de ani, dupa care va incepe sa se contracte. (Vezi fig. 4, p. 54.) Contractia este exact expansiunea derulata invers: dupa 50 000 de milioane de ani, universul si-ar regasi dimensiunile actuale, iar dupa alti 10 000 de milioane de ani, s-ar afla din nou intr-o stare singulara de densitate infinita. Cel putin de-a lungul primei parti a fazei de contractie, astronomii (daca vor mai exista vreunii) vor putea sa se amuze observind si deplasarea spre rosu, si deplasarea spre albastru. Lumina de la cele mai apropiate galaxii ar fi emisa pe vremea cind universul era mai mare decit in momentul observarii razelor de lumina, astfel incit, la observatie, lumina ar apare deplasata spre capatul cu lungimi de unda mai scurte ale spectrului, adica spre albastru. Pe de alta parte, lumina de la obiectele extrem de departate ar fi emisa pe cind universul se afla inca in fazele timpurii ale expansiunii sale, cind universul era mai mic decit in momentul in care lumina este observata, astfel incit spectrul ei este deplasat spre lungimile mari de unda, adica spre rosu. Temperatura fondurilor cosmice de fotoni si neutrini va scadea si apoi se va ridica, odata cu dilatarea si apoi cu contractarea universului, insa intotdeauna invers proportional cu dimensiunea universului. Daca densitatea cosmica este acum dublul celei critice, calculele noastre arata ca universul va fi, in momentul dilatarii sale maxime, de doua ori mai mare decit in prezent, astfel incit temperatura fondului de microunde va fi atunci exact jumatate din valoarea ei de 3° K de astazi, adica de circa 1,5° K. Apoi, in-trucit universul va incepe sa se contracte, temperatura va incepe sa creasca. La inceput nu va fi alarma — pentru mii de milioane de ani fondul de radiatie va fi atil de 165 rece, incit pina si simpla lui detectare va constitui un efort. Totusi, cind universul se va fi re-contractat la o sutime din dimensiunea lui actuala, fondul de radiatie va incepe sa domine cerul: acesta va fi in timpul noptii la fel de cald ca cerul actual in timpul zilei (300° K). saptezeci de milioane de ani mai tirziu, universul s-ar mai contracta de inca o suta de ori, iar mostenitorii si urmasii nostri (daca vor exista) ar gasi cerul intolerabil de stralucitor. Moleculele din atmosferele planetare si stelare si din spatiul interstelar ar incepe sa se disocieze in atomii lor constituenti, atomii s-ar rupe in electroni liberi si nuclee atomice. Dupa inca 700 000 de ani, temperatura cosmica ar fi de zece milioane de grade; atunci insesi stelele si planetele s-ar dizolva intr-o supa cosmica de radiatie, electroni si nuclee. Temperatura ar continua sa se ridice, atingind dupa 22 de zile zece mii de milioane de grade. Nucleele vor incepe sa se desfaca in protonii si neutronii lor constituenti, distrugind tot rezultatul activitatii de nucleosinteza cosmica si stelara. Curind dupa aceasta, electronii si pozitronii vor fi creati intr-un numar mare in ciocnirile foton-foton si fondul cosmic de neutrini si antineutrini isi va regasi comuniunea termica cu restul universului. Putem oare sa ducem aceasta poveste trista pina la sfirsit, adica pina la o stare de temperatura si densitate infinite? Se opreste cu adevarat timpul la circa trei minute dupa ce temperatura atinge o mie de milioane de grade? Bineinteles, nu putem fi siguri. Toate incertitudinile pe care le-am intilnit in capitolul precedent, in incercarea de a explora prima sutime de secunda, vor reveni pentru a ne nedumeri pe cind privim spre ultima sutime de secunda. intregul univers trebuie descris, mai inainte de toate, in limbajul mecanicii cuantice la temperaturi de peste 100 de milioane de milioane de milioane de milioane de milioane de grade (1032 °K), si nimeni n-are nici o idee ce se va intimpla atunci. De asemenea. in cazul in care universul nu este cu adevarat izotrop si omogen (vezi sfirsitul cap. al V-lea), 166 :ttunci intreaga noastra poveste s-ar putea sa-si piarda valabilitatea cu mult inainte de a fi confruntati cu problemele cosmologiei cuantice. Din aceste incertitudini, unii cosmologi capata un fel de speranta. S-ar putea ca universul sa sufere un salt si sa inceapa sa se dilate din nou. in Edda,dupa batalia finala de la Ragnorak dintre zei si uriasi, pamintul este distrus de foc si de apa, dar apele se retrag, fiii lui Thor ies din infern purtind ciocanul tatalui lor, si intreaga lume incepe din nou. Dar daca universul va suferi o noua expansiune, aceasta va fi din nou incetinita pina la oprire si va fi urmata de o alta contractie, sfirsita intr-un alt Ragnorak cosmic, urmat de un nou salt si asa la nesfirsit. Daca acesta va fi viitorul nostru, probabil ca tot acesta a fost si trecutul. Universul actual, aflat in expansiune, ar constitui numai faza care urmeaza ultimei contractii si ultimului salt. (intr-adevar, in lucrarea lor din 1965 despre fondul cosmic de microunde, Dicke, Peebles, Roll si Wilkinson au presupus existenta unei faze precedente de expansiune si contractie cosmica si au afirmat ca universul ar fi trebuit sa se contracte suficient ca sa ridice temperatura pina la cel putin 10 000 de milioane de grade, pentru a distruge elementele grele formate in faza anterioara.) Privind si mai departe inapoi, ne putem imagina un ciclu fara sfirsit de expansiuni si de contractii ducind spre trecutul infinit, fara vreun fel de inceput. Anumiti cosmologi sint atrasi din punct de vedere filosofic de modelul oscilant, in special din cauza ca, la fel ca modelul starii stationare, acesta evita cu eleganta problema Genezei. Un astfel de model se confrunta totusi cu o dificultate teoretica severa. Cu fiecare ciclu, raportul dintre numarul de fotoni si cel de particule (sau, mai precis, entropia pe numar de particule) creste usor, pe seama unui fel de frecare (cunoscuta sub numele de frecare globala) care are loc in timp ce universul se extinde si se contracta. Dupa cum deducem, universul demareaza in 167 fiecare nou ciclu cu un nou raport intre fotoni si particule, ceva mai mare decit precedentul raport. Raportul actual este mare, dar nu infinit, asa ca este greu de vazut cum ar fi putut trece universul pina acum printr-un numar infinit de cicluri. Totusi, aceste probleme pot fi rezolvate in totalitate, dar oricare ar fi modelul cosmologic ce se dovedeste corect, aflarea lui nu ne da o senzatie prea confortabila. Este aproape irezistibila pentru oameni ideea ca am avea o relatie speciala cu universul, ca viata umana nu este exact o consecinta, mai mult sau mai putin comica, a unui lant de accidente ancorat inapoi in primele trei minute si ca noi am fi fost cumva claditi de la inceput. Cind scriu aceste rinduri, ma aflu intr-un avion, care zboara la 10 000 m deasupra statului Wyoming, in drum spre casa de la San Francisco la Boston. Dedesubt, pamintul arata foarte moale si confortabil — ici, colo, nori pufosi, zapada care devine roz la apusul soarelui, drumurile care taie tara de-a lungul, de la un oras la altul. E foarte greu de realizat ca toate acestea sint numai o parte firava dintr-un univers coplesitor prin ostilitate. E chiar si mai greu de realizat ca universul actual a evoluat astfel pornind de la conditii deosebit de ostile si ca se afla in fata perspectivei epuizarii sale intr-un frig fara sfirsit sau intr-o dogoare de nesuportat. Cu cit universul pare mai cognoscibil, cu atit pare mai lipsit de sens. Dar daca roadele cercetarii noastre nu ne aduc totdeauna alinare, exista cel putin o consolare in cercetarea insasi. Oamenii nu se multumesc sa-si ridice moralul cu povesti despre zei si uriasi, ori sa-si inchida gindurile luindu-se cu treburile zilnice; ei isi construiesc telescoape si sateliti si acceleratoare si stau ore nesfirsite la mesele lor de lucru cautind semnificatia datelor pe care le obtin. Efortul de a intelege universul este unul dintre foarte putinele lucruri care ridica viata omului deasupra conditiei sale de simplu participant la o drama, conferindu-i in schimb ceva din maretia unei tragedii. Tabele 1. Proprietatile unor particule elementare Energia de Temperata- Articula vii repaus (mi- ,ra., ₽ra? Numarul efeetir Viata medie Simbolul jtaane elee- (moderni- specii (secunde) tronvol|i) 1,oJneK^ Fotonul y o o 1x2x1=2 stabil Neutrinii’ Ve, ve o o 2x1x7 8=7 4 stabil 0 o 2x1x7 8=7 4 stabil Electronul e-, e+ 0,5110 5,930 2x2x7 8=7 2 stabil Miuonul iJ.-, iJ.+ 105,66 1226,2 2x2x7 8=7 2 2,197x10- Mezonii pi 7t° 131,96 1566,2 lxixi=l 0,8x10-*’ n+, n  189,57 1619,7 2xixi=2 2,60 X10-* Protonul p, p 938,26 10,888 2 x 2 x 7 8=7 2 stabil3 Neutronul n,n 939,55 10,903 2x2x7 8=7 2 920 Proprietatile unor particule elementare. " Energia de repaus" es le energia care ar fi eliberata daca toata masa particulei s-ar converti in energie. ,,Temperatura de prag" este energia de repaus impartita la constanta lui Boltz-mann; ea este temperatura deasupra careia o particula po at e fi creata liber din r ad ia ti a termica. "Numarul efectiv de sperii" masoara contributia relativa a fiecarui tip de p a rtic u le la en ergi a t o ta l a, l a pres iune si la en trop i e, atunci cind temperaturile sint muit peste temperatura de prag. Acest numar este produsul a trei factori: primul este 2 sau 1, dupa cum particula are sau nu o an tiparticula distincta; cel de-al doilea factor este nu ma rul de orientari p os i b i l e a l e sp inu l u i partic u le lor; ultimul factor este 7 8 in cazul in care particula se supune principiului excluziunii al lui Pauli si 1 in c a zu l contrar. "V i a ta ine die" este lungimea medie a intervalului de timp in care p art icul a suprav ie-t uieste in ain te de a su feri o dezintegrare ra di o a c ti v a in alte p ar tic ule. 1 Vezi comentariul nr. 2. — Nota trad. 2 Vezi comentariul nr. 5. — Nota trad. 169 2. Proprietatile unor tipuri de radiatie Lnngfmea Ал nndfi. Energia fninnilnr Temperatura ишідішси ue unua ijutrga іиіишіиг j , (centimetri) (elA'tmnvnitl) corpului npgrH ( x.) (ес.и  (grade Kelvin) ^Radio (plnala frecven-ultrainalte) Microunde infrarosii Vizibile Ultraviolete Raze X y >10 0,01 la 10 0,0001 la 0,01 2 x 10-’ la Ю-* iO-’ la 2 x 10-’ 10-' ia iO-7 <10-* <0,00001 0,00001 la 0,01 0,01 ia 1 1 la 6 6 la 1 000 1000 la 100 000 >100 000 <0,03 0,03 la 30 30 la 3 000 3 000 la 15 000 15 000la3 000000 3X10* la 3X10* >3 x10 Proprietatile unor tipuri de radiatie. Fiecare tip de radiatie este caracterizat de un anumit interval de lungimi de unda, dat aici in centimetri. Corespunzator intervalului de lungimi de unda se da si intervalul de energii ale fotonului, in electronvolti. "Temperatura corpului negru" este temperatura la care radiatia corpului negru ar avea cea mai mare parte din energia sa concentrata in intervalul dat de lungimi de unda; aceasta temperatura este data in tabel in grade Kelvin. (De exemplu, lungimea de unda la care Penzias si Wilson si-au acordat instrumentele pentru descoperirea fondului de radiatie cosmica a fost de 7,35 cm, astfel incit aici este vorba de radiatie de microunde; energia fotonului eliberat atunci cind un nucleu sufera o transmutatie radioactiva este in mod obisnuit in jur de un milion de electronvolti, deci radiatia cu o atare energie este o raza y; iar suprafata soarelui se afla la o temperatura de 5 800oK, emitind prin urmare lumina vizibila.) Desigur, trecerile dintre diferitele tipuri de radiatie nu sint bruste. Nu exista un acord universal asupra despartirii raditltiei in intervale de lungimi de unda. Glosar  NGSTROM. O sutime de milionime dintr-un centimetru (10_8 cm). Notat cu A. Dimensiunile atomice tipice sint de citiva Angstromi; lungimile de unda tip ic e pentru lumina vizibila sint de citeva mii de Angstromi.  N-LUMiNa. Distanta parcursa de o raza de lumina intr-un an, egala cu 9,4605 milioane de milioane de kilometri. ANTiPAR Ti CU La. O particula cu aceeasi masa si acelasi spin ca alta particula, dar cu sarcina electrica, numarul barionic, numarul leptonic s.a. egale, dar de semn contrar fata de cealalta. Fiecarei particule ii corespunde o antiparticula, cu exceptia citorva particule neutre, ca fotonul si mezonul 1t°, care sint propriile lor antiparticule. Antineutrinul este antiparticula neutrinului, antiprotonul este antiparticula protonului etc. Anti-materia consta din antiprotoni, antineutroni si anti-electroni, ori pozitroni. BARiONi. O clasa de particule care include neutronii, protonii si hadronii instabili numiti hiperoni. Numarul barionic este numarul total de barioni prezenti intr-un sistem minus numarul total al antibarionilor. CALEA LACTEE. Numele vechi al dungii de stele care marcheaza planul galaxiei noastre. Uneori este folosit ca nume pentru galaxia noastra. ClANUL. Compusul chimic CN, format din carbon si azot. A fost gasit in spatiul interstelar datorita faptului ca absoarbe lumina vizibila. CONSTANTA COSMOLOGiCa. Un termen adaugat de Einstein in 1917 ecuatiilor sale din teoria cimpului gravitational. Un astfel de termen ar produce o respingere la distante foarte mari, fiind necesar intr-un univers static ca sa balanseze atractia datorata gravitatiei. N u 171 exista vreun motiv sa se suspecteze in momentul de fat.a existenta unei constante cosmologice. CONSTANTA LUi BOLTZMANN. Constanta funadmen-tala a mecanicii statistice, care leaga scara temperaturii cu unitatile de energie. Notata de obicei cu k, sau cu кв. Este egala cu 1,3806 x 10_ie ergi grad Kelvin, sau 0,00008617 electronvolti grad Kelvin. CONSTANTA LUi NEWTON. Constanta fundamentala din teoriile despre gravitatie ale lui N ewton si Einstein. Se noteaza cu G. in teoria lui Newton, forta gravitationala dintre doua corpuri este G, inmultita cu produsul maselor si impartita la patratul distantei dintre ele. in unitati metrice este egala cu 6,67 x 10 8 cm8 (g -s2). CONSTANTA LUi PLANC K. Constanta fundamentala a mecanicii cuantice. Se noteaza cu h si este egala cu 6,67 x 1 0_27 erg. s. Constanta lui Planck a fost introdusa pentru prima oara in 1900 in teoria lui Planck despre radiatia corpului negru. A aparut apoi si in teoria lui Einstein din 1905 despre fotoni: energia unui foton este produsul dintre constanta lui Planck si viteza luminii impartit la lungimea de unda. Astazi se foloseste mai des constanta li = — • 27t CONSTANTA STRUCTURii FiNE. Constanta numerica fundamentala a fizicii atomice si a electrodinamicii cuantice, definita ca patratul sarcinii electronului impartit la produsul dintre constanta 1 ui Planck si viteza luminii. Notata cu a. Este egala cu 1 137,036. COSMOLOGiA "MARii EXPLOZii" (BiG BANG). Teoria conform careia expansiunea universului a inceput la un timp finit in trecut, intr-o stare de densitate si presiune enorme. ' CUARCi. Particule fundamentale ipotetice, din care se presupune ca sint formati toti hadronii. Cuarci izolati n-au fost observati niciodata si exista motive teoretice sa se banuiasca ca, desi intr-un anumit sens sint reali, cuarcii nu pot fi observati niciodata ca particule izolate. DEMOCRAtiA NUCLEARa. Doctrina conform careia toti hadronii sint egali intre ei ca importanta, fiind toti fundamentali. DENSiTATE. Cantitatea oricarei marimi fizice masurate pe unitatea de volum. Densitatea de masa este masa in unitatea de volum, la care referirile se fac simplu cu termenul de "densitate". Densitatea de energie este energia pe un.itatea de volum; densitatea numarului de particule, ori densitatea de particule, este numarul de particule pe unitatea de volum. 172 DENSiTATEA CRiTiCa. Densitatea cosmica de masa necesara in prezent pentru ca expansiunea universului sa inceteze in cele din urma si sa fie urmata de o contractie. Universul este finit spatial in conditiile in care densitatea cosmica depaseste densitatea critica. DEPLASARE SPRE ALBASTRU. Deplasarea liniilor spectrale catre lungimile de unda mai scurte, cauzata de efectul Doppler de la o sursa ce se apropie. DEPLASARE SPRE ROsU. Abaterea liniilor spectrale catre lungimi mai mari de unda, cauzata de efectul Doppler de la o sursa ce se departeaza. in cosmologie, termenul este folosit in legatura cu deplasarea observata a liniilor spectrale provenite de la corpurile astronomice departate, deplasare care are loc spre lungimile de unda mari ale spectrelor. Exprimata fractional, ca modificare relativa a lungimii de unda, se noteaza cu z. DEUTERiU. izotop greu al hidrogenului, Ha. Nucleele de deuteriu, numite deuteroni, constau dintr-un proton si un neutron. DiAGRAMELE FEYNMAN. Diagrame care simbolizeaza diversele contributii la eficacitatea fiecarei reactii cu particule nucleare. DiSTRiBUtiA PLANCK. Distributia energiei la diferite lungimi de unda pentru radiatia aflata in stare de echilibru termic, adica pentru radiatia corpului negru. DRUM LiBER MiJLOCiU. Distanta medie strabatuta de o particula data intre doua ciocniri cu mediul prin care se misca. Timpul liber mijlociu este timpul mediu dintre doua ciocniri. ECHiLiBRU TERMiC. O stare in care numarul de particule care intra in unitatea de timp si au vitezele, spinii etc. in anumite intervale de valori este compensat exact de numarul de particule care ies in unitatea de timp din aceasta stare. Daca este lasat neperturbat un timp suficient de lung, orice sistem fizic se va apropia in cele din urma de o stare de echilibru termic. EFECTUL DOPPLER. Schimbarea frecventei oricarui semnal, cauzata de miscarea relativa dintre sursa si receptor. ELECTRONUL. Cea mai usoara particula avind masa1. Toate proprietatile chimice ale atomilor si moleculelor sint determinate de in teractia electrica a electronilor intre ei si cu nucleele atomice. A Vezi comentariul nr. 2. — Nota trad. 173 ELECTRONVOLTUL. O unita te de energie, convenabila fizicii atomice, egala cu energia cistigata de un electron prin trecerea printr-o diferenta de p otential egala cu un volt. Este egal cu 1,60219 x lo-1^ ergi. ENERGiE DE REPAUS. Energia unei particule aflate in repaus, care ar fi eliberata daca toata masa particulei s-ar anihila. Este data de formula lui Einstein E = mc2, ENTROPiE. O marime fundamentala a mecanicii statistice, legata de gradul de dezordine dintr-un sistem fizic. En tropia se conserva in orice procese in care echilibrul termic este mentinut in mod permanent. A doua lege a termodinamicii spune ca entropia totala nu descreste in nici o reactie. ERG. Unitatea de energie in sistemul centimetru-gram-secunda. Energia cinetica a unei mase de un gram care are viteza de un centrimetru pe secunda este de jumatate de erg. FOTON. in teoria cuantica a radiatiei, fotonul este particula asociata undei de lumina. Se noteaza cu y. FRECVENtA. N umarul de creste ale oricarui tip de unde care trec in unitatea de timp printr-un punct dat. Este egala cu viteza impartita la lungimea de unda. Masurata in cicli pe secunda sau "hertzi". GALAXiE. O aglomerare de stele legate intre ele prin gravitatie, continind pina la 10ia mase solare. Galaxia noastra este deseori denumita "galaxia". Galaxiile sin l clasificate in general dupa forma in: eliptice, spirale sau neregulate. GALAXii TiPiCE. Termen folosit aici pentru galaxiile care nu au viteze i^ite din comun si care se misca prin urmare numai odata cu fluxul general al materiei, produs de expansiunea universului. Acelasi inteles il au aici si termenii particula tipica si observator tipic. HAD RON. Orice particula care participa la interactia tare. Hadronii se clasifica in barioni (cum ar fi neutronul si protonul), care se supun principiului excluziunii al lui Pauli, si ta mezoni, care nu se supun acestui principiu. HELiU. Cel mai usor si totodata cel mai a bun d ent element chimic dupa hidrogen. Exista doi izotopi stabili ai heli ului: nucleul de He4, care contine doi protoni si doi neutroni, in timp ce nucleul de He8 contine doi protoni si un neutron. Atomii de heliu au doi electroni in jurul nucleului. HiDROGEN. Cel mai usor si cel mai abundent element chimic. Nucleul hidrogenului obisnuit consta dintr-un singur proton. Exista, de asemenea, doi izotoni mai 174 grei, deuteriul si tritiul. Atomii oricarui tip de hidrogen sint formati din nucleul de hidrogen si un singur electron; ion ii de hid r og en cu sarci n a pozitiva au electr o nul lips a. iNTERACtii SLABE. Una din cele patru clase de interac-t.ii dintre part ic u l ele elementare. La energii obisnu ite, interactiile slabe sint inu11 niai slabe decit cele electro-m agne tice sau tari, fiind to t u si mu 11 mai puternice decit cele gravitationale. in tera ct iile slabe sint resp onsabile pentru dezintegrarea relativ inceata a unor particule ca neutronu 1 si miuonul, ca si pentru toate reactiile care au loc cu neutrini. Este foarte raspindit a ipo teza ca interactii 1 e slabe, electromagnetice si poate si cele tari sint manifestari ale unei forte simple, descrisa de teoria unificata a cimpurilor de etalonare. 1NTERACtii TARi. Cele mai puternice interactii dintre cele pa tr u clase de interactii ale particulelor elementare. Sint responsabile pentru fort el e nucleare care tin protonii si neutronii legati irnpreuna in nucleele atomice. in teractiile tari afecteaza numai hadronii, nu si leptonii sau fotonii. iONUL DE HiDROXiL. ionul de OH", format dintr-un atom de oxigen, un atom de hidrogen si un electron s u pli mentar. iZOTROPiE. Proprietate a universului care presupune ca acesta arata pentru un o bservator tipic la fel in toate directiile. KELViN. Scara de temperatura, asemmatoare scarii centigrade, dar cu zero absolut ca zero al temperaturii, in loc de punctul de topire a ghe^i. Punctul de topire a ghetii este, la presiunea de o atmosfera, la 273,15°K. LEGE DE CONSERVARE. O l ege care afirma ca valoarea totala a unei anumite cantitati nu se schimba in nici o reactie. LEGEA LUi HUBBLE. Relatia de proportionalitate dintre viteza de recesiune a galaxiilor aflate la o distanta moderata si distanta pina la ele. Constanta lui Huhble este raportul dintre viteza si distan ta pentru astfel de galaxii si este notata cu H sau H,. LEGEA LUi STEFAN-BOLTZMANN. Relatia de proportionalitate dintre densitatea de energie din radiatia corpului negru si puterea a patra a temperaturii. LEGEA RAYLEi GH-JEANS. Relatia simpla dintre densitatea de en ergie (pe unitatea de lungime de unda} si lungim ea de unda, valabila pentru limita lungimilor de unda mari din distributia Planck. Densitatea de energie in aceast a limita este proportionala cu inversul p uterii a p atra a lungi mii de unda. 175 LEPTON. O clasa de particule care nu participa la interactiile tari, clasa ce include electronul, miuonul si neutrinul. Numarul leptonic este numarul total al leptonilor prezenti intr-un sistem minus numarul total al antilep-tonilor. LiBERTATE ASiMPTOTiCa. Proprietatea unor teorii ale cimpului pentru interactiile tari, conform carora fortele devin din ce in ce mai slabe la distante foarte scurte. LUMiNOZiTATE ABSOLUTa. Energia totala emisa in unitatea de timp de un corp ceresc. LUMiNOZiTATE APARENTa. Energia totala p ri mi ta in unitatea de timp pe unitatea de suprafata a unui receptor, de la un corp ceresc. LUNGiME DE UNDa. La orice fel de unde, este distanta dintre doua creste succesive. Pentru undele electromagnetice, lungimea de unda poate fi definita ca distanta dintre punctele in care fiecare componenta a vectorilor cimpului electric ori magnetic isi atinge valoarea maxima. Se noteaza cu A. MASA JEANS. Masa minima pentru care atractia gravitationala poate invinge presiunea interna si produce un sistem legat gravitational. Notata cu lUj. MECANiCA CUANTiCa. Teoria fizica fundamentala, dezvoltata in anii '20 si care a inlocuit mecanica clasica. in mecanica cuantica undele si particulele sint doua aspecte ale aceleiasi entitati. Particula asociata unei unde date este cuanta. De asemenea, starile sistemelor legate, cum ar fi atomii sau moleculele, ocupa numai anumite nivele distincte de energie; se spune ca energia este cuantificata. MEZONi. O clasa de particule care interactioneaza tare, din care fac parte mezonii pi, mezonii K, mezonii ro, toate fiind particule cu numarul barionic zero. MEZONUL Pi. Hadronul cu masa cea mai mica. Exista in trei varietati, o particula incarcata pozitiv (^), antiparticula sa, incarcata negativ (^), si o particula neutra ceva mai usoara (n°). Adesea sint denumiti si pioni. MEZONUL RO. Unul din tre numerosii hadroni extrem de instabili. Se dezintegreaza in doi mezoni pi si are o viata medie de 4,4 x 10"24s. MisCARE PROPRiE. Deplasarea pozitiei pe bolta cereasca a corpurilor astronomice, cauzata de miscarea lor perpendicular pe raza vizuala. E masurata de obicei in secunde de arc pe an. MiUON. O par t icula elementara instabila cu sarcina negativa, asemanatoare cu electronul, dar de 207 ori inai 176 grea. Se noteaza cu tJ. Uneori este denumita mezonul il, dar nu interactioneaza tare, asa cum interactioneaza adevaratii mezoni. MODELUL FRiEDMANN. Modelul matematic al structurii spatio-temporale a universului, bazat pe relativitatea generalizata (fara constanta cosmologica) si pe Principiul cosmologic. NEBULOASA DiN ANDROMEDA. Galaxie mare, cea mai apropiata de galaxia noastra. O spirala care contine circa 3 x 1 O11 mase solare. Se afla sub numele de 31 in catalogul Messier, NGC 224 in "Noul catalog general". NEBULOASE. Obiecte astronomice extinse, avind aspectul de nori. Unele sint galaxii; altele sint de fapt nori de praf si de gaz din galaxia noastra. NEUTRiNO. O particula fara masa3, neutra electric, interactionind numai slab si gravitational. Notata cu v. Neutrinii exista. sub cel putin doua forme: de tipul electronic (ve) si de tipul miuonic ( V"). NEUTRON. Particula neincarcata, aflata impreuna cu pro t onul in nucleele atomice obisnuite. Notat cu n. NUMaRUL MESSiER. Numarul din catalog al diferitelor nebuloase si aglomerari de stele din lista intocmita de Charles Messier. Este prescurtat in mod uzual cu M.. ; astfel, nebuloasa din Andromeda are numarul M31. OBiECTE CVASiSTELARE. O clasa de obiecte astronomice cu aspect de stea si cu dimensiuni unghiulare foarte mici, dar cu deplasari mari spre rosu. Uneori sint numite si quasari, sau, cind sint surse puternice de unde radio, primesc denumirea de surse cCJasistelare. Adevarata’ lor natur a este necunoscuta. OMOGENiTATE. Proprietate a universului care presupune ca acesta apare in acelasi moment dat, la fel pentru orice observator tipic, oriunde ar fi el localizat. ORiZONT. in cosmologie, distanta dincolo de care nici un semnal luminos n-ar fi avut inca tim pul sa ne ajunga. Daca u n iv ers ul are o virsta bine definita, atunci distanta pina la orizont este de ordinul de marime al virstei universului inmultita cu viteza luminii. PARAMETRU DE FRiNARE. Un numar care caracterizeaza ritmul in care se incetineste recesiunea galaxiilor indepartate. PARSEC. Unitate astronomica de distanta. Definita ca distanta unui o biect a ca ru i para laxa (d ep las area anuala, pe cer datorata miscarii pamintului in jurul soarelui) este o secunda de arc. Prescurtat pc. Este egal cu ?Vezi comentariul nr. 2. — Nota trad. l77 3,0856 X 1018 km sau 3,2615 ani-lumina. Este folosit in general mai ales in literatura astronomica. Unitatea cosmologica conventionala este un milion de parseci, ori un megaparsec, prescurtat Mpc. Constanta lui Hubble se da de obicei in kilometri pe secunda pe megaparsec. PARTiCULE NUCLEARE. Particulele care se gasesc in nucleele atomilor obisnuiti, adica neutronul si protonul. Se mai numesc, pe scurt, nucleoni. POZiTRON. Antiparticula (incarcata pozitiv) a electronului. Se noteaza cu e+. PRiNCiPiUL COSMOLOGiC. ipoteza conform careia universul este izotrop si omogen. PRiNCiPiUL EXCLUZiUNii AL LUi PAULi. Principiul potrivit caruia doua particule de acelasi tip nu pot ocup a simul t an ex act aceeasi stare cuantic a. Se • Л* w 1 1***14*J • 1 1* 1 • verifica la barioni si leptoni, dar nu si la fotoni ori mezoni. PROTON. Particula incarcata pozitiv, gasita mai ales impreuna cu neutronul in nucleele atomilor obisnuiti. Simbolizata cu p. Nucleul de hidrogen consta dintr-un proton. RADiAtiA CORPULUi NEGRU. Radiatie cu aceeasi densitate de energie in fiecare interval de lungimi de unda ca si radia tia emisa de un corp total absorban t, incalzit. Radiatia in orice stare de echilibru termic este o radiatie de corp negru. RADiAtiA DE MiCROUNDE. Unde electromagnetice cu l ungimea cu prinsa intre 0,01 si 10 cm, intermediare intre undele radio de foarte inalta frecventa si radiatia infrarosie. Corpurile care au o temperatura de citeva grade Kelvin radiaza mai ales in banda de microunde. RADiAtiE iNFRAROsiE. Unde electromagnetice cu lungimea intre aproximativ 0,0001 cm si 0,01 cm (zece mii pina la un milion de Angstromi), intermediare intre lumina vizibila si radiatia de microunde. Corpurile aflate la temperatura camerei emit mai ales in spec trul in fra r osu. RADiAtiE ULTRAViOLETa. Unde electromagnetice cu lungimea de unda cuprinsa intre 1 O Angstromi si 2 000 de Angstromi (de la 10_7 cm ia 2 x 10_5 cin), intermediare intre lumina vizibila si razele X. RAZE COSMiCE. P articu l e incarcate, avind energii mari, care intra in atmosfera pamintului din spatiul cosmic. RECOMBiNARE. Combinarea nucleelor a tomice si a elec -tronilor, avind ca rezultat atomi obisnuiti. in cosmologie, recombinarea este folosita ca denumire a fenomenului de formare a atomilor de heliu si de hidrogen la o temperatura in jur de 3 000°K. 17U RELATiViTATE GENERALiZATa. Teoria gravitatiei, elaborata de Albert Einstein in decada 1906-1916. Asa cum a formulat-o Einstein, ideea esentiala a relativitatii generalizate este ca gravitatia este un efect al curburii continuumului spatiu-timp. RELATiViTATEA RESTiL N:-;a. Noul punct de vedere asupra spatiului si timpului prezentat de Albert Einstein in 1905. Ca si in mecanica newtoniana, exista un set de transformari matematice care leaga coordonatele spatio-lemporale folosite de diferiti observatori, astfel incit legile naturii apar aceleasi pentru observatori. Totusi, in relativitatea restrinsa, transformarile spatio-temporale au proprietatea esentiala de a lasa neschimbata viteza luminii, indiferent de viteza observatorului. Orice sistem continind particule cu viteze apropiate de viteza luminii este numit relativist si trebuie tratat cu ajutorul legilor relativitatii restrinse, in locul legilor mecanicii newtoniene. ROiUL DiN FECiOARA. Un roi gigant de peste 1000 de galaxii din constelatia Fecioarei. Acest roi se departeaza de noi cu o viteza de aproximativ 1 000 km s si e considerat ca s-ar afla la o distanta de 60 de milioane de ani-lumina. SPiNUL. O proprietate fundamentala a particulelor elementare, care descrie starea de rotatie a unei particule. Conform regulilor mecanicii cuantice, spinul poate lua numai anumite valori, egale cu un numar intreg, sau semiintreg, inmultit cu constanta lui Planck. SUPERNOVE. Er.orme explozii stelare in care intreg miezul intern al stelei este aruncat in afara, in spatiul interstelar. O supernova produce in citeva zile tot atita energie cit radiaza soarele in o mie de milioane de ani. Ultim a supernova observata in gala xia noastra a fost vazuta de Kepler (si de astronomii de la curtea chineza si cea coreeana) in 1604, in constelatia Ophiu-chus, dar radiosursa Cas A este considerata ca pro -venind dintr-o supernova mult mai recenta. TEMPERATURA CRiTiCa. T emperatura la care are loc o tranzitie de faza. TEMPERATURA DE PRAG. Temperatura deasupra careia un tip dat de particule va fi produs in numar mare de radiatia corpului negru. Este egala cu masa particulei inmultita cu patratul vitezei luminii si impartita la constanta lui Boltzmann. TEMPERATURA MAXiMa. L imita superioara a temperaturii, consecinta a unor teorii despre interactiile tari. Este estimata in aceste teorii ca fiind doua milioane de grade Kelvin. TEORiA STaRii STAtiONARE. Teoria cosmologica dezvoltata de Bondi, Gold si Hoyle, in care, in medie, 179 proprietatile generale ale universului nu s(l schimbi niciodata cu timpul; materie noua trebuie creata in mod continuu, pentru a mentine densitatea constanta in-universul aflat in expansiune. TEORii DE ETALONARE. O clasa de teorii de cimp care sint intens studiate actualmente ca posibile teorii ale interactiilor slabe, electromagnetice si tari. Aslfel de teorii sint invariante la transformarile de simetrie, ale caror efecte variaza de la punct. la punct in spatiu-timp. Termenul de "etalon" vine de la cuvintul englezesc "gauge" insemn ind "masura", dar este folosit mai ales din ratiuni de ordin istoric. TiMPUL CARACTERiSTiC DE EXPANSiUNE. inversul constantei lui H ubble. Aproximativ de 1 00 de ori timpul in care universul se va extinde cu 1%. TRANZitiE DE FAZa. Tranzitia brusca a unui sistem de la o configuratie la alta, de obicei cu o schimbare de simetrie. Exemplele cuprind: topirea, fierberea si tranzitia de la conductibilitatea obisnuita la supraconductibilitate. TRiTiU. izotopul instabil H3 al hidrogenului. Nucleele de tritiu sint alcatuite dintr-un proton si doi neutroni. UNDE GRAViTAtiONALE. Unde din cimpul gravitational analoage undelor din cimpul electromagnetic. Undele gravitationale se deplaseaza cu aceeasi viteza ca undele luminoase, cu 299 792 km s. Nu exista o dovada experimentala general acceptata a existentei lor, dar aceasta nu e pusa serios la indoiala, intrucit este statuata de relativitatea generalizata. Cuanta radiatiei gravitationale, analoaga fotonului, este numita graviton. VARiABiLE CEFEiDE. Stele variabile stralucitoare, cu o relatie bine definita intre luminozitatea absoluta, perioada de variabilitate si culoare. Denumite astfel dupa steaua 3 Cephei din constelatia Cepheus (Cefeu, "Regele"). Folosite ca indicatori ai distantei pina la galaxiile relativ apropiate. ViTEZA LUMiNii. Constanta fundamentala a teoriei relativitatii restrinse, egala cu 299 ?29 km s. Se noteaza cu c. Orice particule de masa zero, cuni ar fi fotonii, neutrinii3 sau gravitonii, se deplaseaza cu viteza luminii. Particulele materiale se apropi-e de viteza luminii atunci cind energiile lor sint foarte mari in comparatie cu energia de repaus mc* continuta in masa lor.  Vezi comentariul nr. 3. — !{ota  rad. Supliment matematic Aceste adnotari sint destinate cititorilor doritori sa urmareasca. unele rationamente matematice care stau la baza expunerii nematematice din restul cartii. Pentru urmarirea discutiilor din cea mai mare parte a volumului nu este necesara studierea acestor note. Nota 1. Efectul Doppler Sa presupunem ca fronturile undei parasesc sursa de lumina la intervale de timp separate de perioada T. Daca sursa se departeaza de observator cu viteza V, atunci, in intervalul de timp dintre doua creste succesive ale undei, sursa se deplaseaza cu o distanta VT. Aceasta din urma face sa creasca timpul cerut pentru ca o creasta de unda sa ajunga. de la sursa la observator. Cresterea timpului este VT c, unde cu c se noteaza viteza luminii. in acest caz, timpul dintre sosirea crestelor succesive ale undelor la observator este: T' = T + VT c Lungimea de unda a luminii la emisie este: = cT si lungimea de unda la observator este: A.' = cT' Atunci raportul lungimilor de unda devine: V  .'  . = T' T = 1 + — c Acelasi rationament se aplica si daca sursa se misca spre observator cu exceptia cazului in care V se inlocuieste cu — V. (Tot asa stau lucrurile si pentru orice semnal ondulatoriu, nu numai pentru lumina). De exemplu, galaxiile roiului din Fecioara se departeaza de galaxia noastra cu viteza de circa 1 GOO km s. 181 Viteza luminii este de :JOO 000 km s. Ca urmare, lungimea de un da X' a oricarei linii spectrale dui roiul din Fecioara este mai mare decit valoarea sa normala X cu raportul: X' X = 1 + = 1,00033 300 000 km s Nota 2. Densitatea critica Vom considera o sfcra de gal ax ii avind raza R. (Pentru aces t calcul trebuie sa -11 ua ni pe R mai mare decit distanta dintre roiurile de gal axii, dar mai mic decit orice distanta care ar caracteriza universul ca intreg.) Masa din aceasta sfera este volumul inmultit cu densitatea cosmica de masa, p: 47tR3 M =------- 3 P •Teoria gravitatiei a lui Ne vton da pentru energia potentiala a oricarei galaxii tipice la suprafata sferei valoarea 47tmR2pG Ep = _ mMG '  R 3 unde m este masa galaxiei, iar G este constanta gravitationala a lui Newton: , G = 6,67 x 10_8cm3 (g • s2). Viteza acestei galaxii se afla din legea lui Hubble i V = HR este constanta lui Hubble. Atunci, energia sa este: unde H cin etica 1 1 E.C. = — m F = mll-R* 2 2 Energia totala a galaxiei este suma energiei cinetice si poten tiale: E = E.R. + E.C. = mR2 1 4 — H2 - — 2 3 ] Aceasta cantitate trebuie sa ramina constanta cind universul se dilata. Daca E este negativa, galaxia nu poate niciodata sa scape la infinit, intrucit la distante mari energia poten-tiala este neglijabila, in care caz energia totala este chiar energia cinetica, totdeauna pozitiva. Pe de alta parte, daca E es te pozitiva, gal ax i a poate sa se deplas eze pina la i n fi nit, cu ceva ene rgi e cinetica inca ramasa. Deci co n diti a pentru ca galaxia sa aiba exact n u inai viteza de fuga este ca E sa se anuleze, ceea ce duce la: 1 4 — H Л 2 3 182 Cu al te cuvinte, densitatea trebuie sa ia valoareat 3№ ’ Pc = 81tG Aceasta este densitatea critica. (D^i acest rezul tat a fost dedus aici folosind principiile fizice newtoniene, el este de fapt valabil chiar si atunci cind con t inutul universului este ultrarelativist, cu conditia ca p sa fie interpretat ca densitatea totala de energie impartita la ca.) De exemplu, daca ii este valoarea curent acceptata la 15 km s pe un milion de ani-lumina, atunci, reamintin-du-ne ca exista 9,46 x 10ia kilometri intr-un an - lumina, avem: 3 Pe = . r 8*(6,67 x iO-8 cm8 g • s’) ( 15 km s 10  ani-lumina V . - 4 M . i--------—----------------1 =4,5 x 10-’° g cm’ (9,46 x 1012 km ani-luminaj intr-un gram sint 6,02 x 10aa particule nucleare, astfel incit valoarea aceasta pentru densitatea cri tica actuala corespunde cu circa 2,7 x 10_e particule nucleare pe cm3, ori cu 0,0027 particule pe litru. Nota 3. Scarile timpului de expansiune Vom studia acum schimbarea parametrilor universului in functie de timp. Prespunem ca la timpul t o galaxie tipica de masa m este la o distanta R(t) de o galaxie centrala arbitrar aleasa, sa zicem galaxia noastra. Am vazut din nota matematica precedenta ca energia totala (cinetica plus potentiala) a galaxiei este: E = mR2(t) [І H3(,) = 7"P(‘)G ] unde i (t) si p{t) sint valorile "constantei" iui Hubble si, respectiv, a densitatii cosmice de masa la ti m pul t. En ergia trebuie sa fie o constanta adevarata. Totusi, vom vedea mai jos ca p(t) creste cind R(t) W^O, cel putin tot atit de repede ca 1 R3(t), astfel incit p(t)R2(t) creste cel putin la fel de repede ca 1  R(t), cind R(t) tinde spre zero. Pentru a pastra energia E constanta, cei doi termeni din paranteza trebuie prin urmare sa se anuleze reciproc, astfel incit pentru R(t) O avem: 1 4 - H2(t) p(t)G 2 3 Timpul caracteristic de expansiune este exact inversUl constantei lui Hubble, sau: te.xp(') = TTi c: V srtphiG 163 De exemplu, in momentul primului cadru din cap. al V-lea, densitatea de masa a fost 3,8 mii de milioane de grame pe centimetru cub. Pe atunci, timpul de expansiune era deci: 3 texp У 87t(3,8 x 109 g cm3) (6,67 X lo-8 cm3 g *s2) ° ’ °22s' Cum variaza, prin urmare, p(t) in functie de R(t)? Daca densitatea de masa este dominata de masele particulelor nucleare (in timpul erei dominate de materie), atunci masa totala dintr-o sfera mobila cu raza R(t) este proportionala cu numarul de particule nucleare din sfera si deci trebuie sa ramina constanta: 47t 3 p(t)R(t)8 = constant Deci p(t) este invers proportionala cu R(t)8. p(t) a1 R(t)8 (Simbolul inseamna "este proportional cu .. ‘ ‘). Pe de alta parte, daca densitatea de masa este dominata de masa echivalenta a energiei de radiatie (in timpul erei dominate de radiatie), atunci p(t) este proportionala cu puterea a patra a temperaturii. Dar temperatura variaza ca 1 R (t), astfel incit p(t) este deci invers proportionala cu R(t)4: p(t)cd R(t)t Pentru a putea lucra simultan cu formula pentru ambele cazuri, si in era dominata de materie, si in era dominata de radiatie, vom scrie aceste rezultate sub forma: p (t) a[ 1 R(t)]n cu { 3 in era dominata de materie n = ] 4 in era dominata de radiatie Vom remarca in treacat ca p(t) diverge cel putin ca 1 R(t)8 pentru R(t) O, asa cum s-a cerut. Constanta lui Hubble este proportionala cu VP, deci H (t) 1 R(t)] nta Dar viteza unei galaxii tipice este: V(t) = H(t) R(t)(X [R(t)] !-n 3 Un rezultat elementar al calculului diferential arata ca, ori de cite ori viteza este proportionala cu o anumita putere a distantei, timpul necesar pentru deplasarea de la un punct la altul este proportional cu variatia raportului dintre distanta si viteza. Mai precis, daca V este proportionala cu R1_n 2, aceasta relatie este: = 1 [Rb.l__ ] n F( x) V( t2) J — ^2 184 sau: 2 Г 1 11 G — І2 = —--------------- nLH(t1) H(t2) J Гиіспі exprima pe H(t) in termeni de p(t) si gasim ca: tl — t2 = — 1  3 —1:--------t=^1 V BrcG ІУ p(tl) ^VP{t2)J Atunci, oricare ar fi valoarea lui n, timpul care a trecut este proportional cu variatia inversului radacinii patrate a densitatii. De exemplu, de-a lungul intregii ere dominate de radiatie, dupa anihilarea electronilor si a pozitronilor, densitatea de energie avea valoarea: p = 1,22 X 1 O-36 [T(° K)]4 g cm8 (Vezi nota matematica 6, p. 189). Aici avem de asemenea n = 4. Astfel, timpul necesar pentru ca universul sa se raceasca de la 100 ae milioane de grade la 1 O milioane de grade a fost: 3 ---------------------------X 87t(6,67 x iO"8 cm2 g-s1 2 3) X 1 x --========- — .   1,22 X 10"36 x 1028 g cm3 1--------] = 1,90 X 108   1,22 X 1 0-35 X iO32 g cm3 J = 0,06 ani. s = Rezultatul nostru general poate fi de asemenea exprimat inai simplu, spunind ca timpul necesar ca densitatea sa scada pina la valoarea p de la o valoare cu mult mai mare decit p este: 2 1  3 _ {1 2 texp pentru era dominata de radiatie ‘ 81tGp _ 12 3 texp pentru era dominata de materie (Daca p(t2) > p(ti), putem neglija cel de-al doilea termen din formula pentru — ta.) De exemplu, la 3 000°K densitatea de masa a fotonilor si a neutrinilor a fost: p = 1,22 x 10-86 x [3.000]4 g cm8 = 9,9 x 10-aa g cm3 Aceasta densitate este atit de mica in comparatie cu densitatea la 108 °K (sau la 107 °K, sau la 10e °K), incit timpul necesar ca universul sa se raceasca de la temperaturile foarte inalte din trecut pina la 3 000°K poate fi calculat (punind n = 4) ca in formula: 3 1 = 2 V8 n(6,67 x iO-8 cm3 g* s2)(9,9 x iO"22 g cm3) = 2,1 x 1013s = 680 000 ani. Am aratat ca timpul necesar ca densitatea universului sa scada pina la o valoare p de la o valoare mult mai mare 185 este proportional cu 1 pe cind d ensit a t ea p este proportionala cu 1 Rn. Timpul va fi, prin urmare, proportional cu Rn 2 sau, cu alte cuvinte; ntzin _ J til2 in era dominata de materie lt2 " in era dominata de radiatie Arest rezultat ramine valabil pina cind energiile cinetica si potentiala au scazut amindoua atit de mu11, incit incep sa fie comparabile cu suma lor, energia totala. Asa dupa cum se remarca in cap. al il-lea, exista la fiecare moment t dupa inceput un orizont aflat la o distanta de ordinul lui ct, dincolo de care nici o informat.ie n-ar fi putut inca sa ne parvina. Am vazut acum ca R(t) scade mai putin repede cu t O decit distanta pina la orizont, astfel incit, intr-o vreme suficient de indepar-t ata inapoi, orice particula "tipica" data se afla din colo de orizont. Nota 4. Radiatia corpului negru Distributia Planck descrie energia radiati ei corpului negru pe unitatea de volum, intr-un interval ingust de lungimi de unda, de la A la A + dA, ca fiind: du = -i.- dA   X5 - 1 Aici T este tempera tura; k este constanta lui BolLzmann (1,38 x 10_le ergt К); ceste viteza luminii (299.729 km s); e este constanta numerica 2,718. . , iar h este constanta lui Planck (6,625 x 10"27 erg. s.), introdusa pentru prima oara de Planck in aceasta formula. Pentru lungimi mari de unda, numitorul din distributia Planck poate fi aproximat cu: hc 1 kTA in aceasta regiune de lungimi de unda distributia Planck de v i n e: du __ 87tkT X&  Aceasta este formula lui Rayleigh-Jeans. Daca in formula mergem pina la lungimi de unda arbitrar de mici, du dA va deveni infinita pentru A O, iar densitatea totala de energie din radiatia corpului negru va deveni infinita. Din fericire, formula lui Planck pentru du atinge un maxim pentru lungimea de unda: X = 0,2014052 hc kT si apoi scade abrupt pentru lungimi de unda mai mici. 186 Densitatea totala de energie din radiatia corpului negru este integrala: (f—) A — 1 integrale de acest fel pot fi gasite in tabelele standard de integrale definite; rezultatul este: u = —- = 7'56464 x to-16 [T(°K]1 erg cm3 15 hc ' Aceasta este legea Stefan- Boltzmann. Putem interpreta cu usurinta distributia lui Planck in termeni de cuante de lumina sau fotoni. Fiecare foton are o energie data de formula: E = hc A Ca urmare, numarul dN de fotoni din radiatia corpului negru intr-un interval ingust de lungimi de unda de la A la A + dA este: dN = --U- = -87tdX T e - 1 hc A A4 Numarul total de fotoni din unitatea de volum este deci: N ( k TJ = dN = 60,42198 20,28 [T(°K)]3 fotoni cm3 si energia medie a fotonului este: Emedie = u N = 3,73 x iO-18 ergi Sa urmarim acum ce se intimpla cu radiatia corpului negru intr-un univers in expansiune. Presupunem ca dimensiunea universului s-a modificat cu un factor f; de exemplu, dimensiunea isi dubleaza valoarea, deci f =2. Dupa cum am vazut in cap. al ii-lea, lungimile de unda se vor schimba proportional cu dimensiunea universului pina la o noua valoare: = fA Dupa dilatare, densitatea de energie du' din noul interval de lungimi de unda, de la A' la A' + dA', este mai mica decit densitatea initiala de energie du din vechiul interval de lungimi de unda de la A la A + dA, si anume din doua motive diferite: 1. intrucit volumul universului a crescut cu un factor {3, atit timp cit n-au fost nici creati, nici distrusi fotoni, numarul lor pe unitatea de volum a descrescut cu un factor 1 {8. 2. Energia fiecarui foton este invers proportionala cu lungimea sa de unda, deci descreste cu un factor 1 f. 187 Rezulta ca densitatea de energie descreste in total cu un factor de 1 { x 1 f, sau 1 [4. du' = — du ff di.f XT4 Daca descriem aceasta formula in termenii noii lungimi de unda i.', obtinem: Г f—M 1 dU =------d i.'   e 4 — 1 L J Dar aceasta este exact la fel cu vechea formula pentru du in termeni de i. si di., cu exceptia faptului ca Ta fost inlocuita cu o noua temperatura: T' = Tff Asadar, vom conchide ca radiatia corpului negru in dilatare libera ramine descrisa de formula lui Planck, dar cu o temperatura care scade invers proportional cu scara expansiunii. Nota 5. Masa Jeans Pentru ca un bulgare de materie sa formeze un sistem legat gravitational, este necesar ca energia sa potentiala de natura gravitationala sa depaseasca energia sa interna termica. Energia potentiala gravitationala a unui bulgare de raza r si masa M este de ordinul lui: E.P. — r Energia interna pe unitatea de volum este proport.io-nala cu presiunea p, astfel incit energia interna totala esle de ordinul lui: E.i. " pr8 Astfel, aglomerarea gravitationala va fi favorizata daca: -----> pr' r Dar, pentru o densitate data p, putem exprima pe r in termeni de M prin relatia: M = — • pr8 3 Conditia de aglomerare gravitationala va putea, prin urmare, sa fie scrisa: GM2 > p(Af p)4i" sau, cu alte cuvinte: M > M j 188 unde M este (pina la un factor numeric neesential) cantitatea numita masa Jeans: MJ = P 8 G*P p1 De exemplu, exact inaintea recombinarii hidrogenului, densitatea de masa era 9,9 x 10_22 g crrl' (vezi nota matematica 3, p. 183), iar presiunea era: 1 p " c2 p = 0,3 g cm-sa Masa J eans era decis M} = {--------°,3 g cm • s2----W (___________1_______12 = l 6,67 x 10_8 cm7 8 g-sa ) (9,9x iO-22 g cm3  = 9,7 X 1051 g = 5 X 1018 Mo unde Mo este o masa solara. (Spre comparatie, masa galaxiei noastre este circa 1011 M©.) Dupa recombinare, presiunea a scazut cu un factor 10e, astfel incit masa Jeans a scazut la: Mj = (iO-9)3 3 X 5 X 1018 l i© = 1,6 X 106 M© Este interesant de remarcat ca aceasta este aproximativ masa roiurilor sferice mari din galaxia noastra. Nota 6. Temperatura si densitatea neutrinilor Atit timp cit echilibrul termic este pastrat, valoarea totala a cantitatii numita "entropie" ramine fixata. Pentru scopurile noastre, entropia S pe unitatea de volum la temperatura T este data cu o buna aproximatie de formula: SoNtT3 unde Nt este numarul efectiv de specii de particule in echilibru termic a caror temperatura de prag se afla mai jos de T. Pentru a pastra entropia totala constanta, S trebuie sa fie proportional cu inversul cubului dimensiunii universului. Adica, daca R este distanta dintre orice pereche de particule tipice, atunci: SR3a NtT3 R3 = constant inainte de anihilarea electronilor sl a pozitronilor (la circa 5 x 109 °K), neutrinii si antineutrinii au si iesit din echilibrul termic cu restul universului, astfel incit numai electronii, pozitronii si fotonii mai erau particule prezente din abundenta in echilibrul termic. Referindu-ne la tabelul 1 de la pag. 169, vom vedea ca numarul efectiv total de specii de particule dinainte de anihilare a fost: 7 11 N inainte =----1-2 = — 2 2 189 Pe de alta parte, dupa anihilarea electronilor si a pozitronilor in cel de-al patrulea cadru, singurele particule ramase in numar mare in echilibru erau fotonii. Numarul de specii de particule era atunci: Ndupd = 2 Rezulta deci din conservarea entropiei ca j 11 — {TRhnainte = 2 (TR)3dupil 2 Cantitatea de caldura produsa de anihilarea electronilor si pozitronilor duce la cresterea cantitatii TR cu un factor - (TR)4uP4 _ == = 1,401 {TR} inainte V 4 J inaintea anihilarii electronilor si pozitronilor, temperatura neutrinului, Tv, era aceeasi cu temperatura fotonilor, T. Dar, de atunci, Tv a scazut ca 1 R, astfel incit, pentru tot timpul care a urmat, TVR era egal cu valoarea lui TR dinainte de anihilare: (TvR}dup4 = [TvR)inainte = (TRhnainte Deducem de aici ca, dupa terminarea procesului de anihilare, temperatura fotonului devine mai mare decit temperatura neutrinului cu un factor: (T Tv)aup4 = (TR)duPll = = 1,401 (Tv.R)dupl l 4 J Desi aflati in afara echilibrului termic, neutrinii si antineutrinii au o contributie importanta la densitatea de energie cosmica. Numarul efectiv de specii de neutrini si antineutrini este 7 2 sau 7 4 din numarul efectiv de specii de fotoni. (Exista doua stari de spin ale fotonilor.) Pe de alta parte, puterea a patra a temperaturii neutrinilor este mai mica decit puterea a patra a fotonilor cu un factor (4 11 )4 3. Atunci raportul dintre densitatea de energie a neutrinilor si antineutrinilor si densitatea de energie a fotonilor este: - = - (-)4 3 = 0,4542 uy 4 111J Legea Stefan-Boltzmann (vezi cap. al ili-lea) 'ne spune ca, la temperatura T a fotonilor, densitatea de energie a acestora este: Uy = 7,5641 X 1Q-16 erg cm’ X [T(°K)]& Prin urmare, densitatea totala de energie dupa anihilarea electron-pozitron devine: и = Uv + Uy = 1,4542 Uy = == 1,100 X 10-14 erg cm8 [T(°K)]4 Putem sa convertim aceasta densitate in densitatea de masa echivalenta impartind-o cu patratul vitezei luminii si gasim: p = u c’ = 1,22 X 1 0_35 g cm3 X ( T(°K) 190 Sugestii pentru viitoare lecturi A. COSMOLOGiE si RELATiViTATE GENERALiZATa Urmatoarele tratate ofera o introducere in diferitele aspecte ale cosmologiei si in acele parti ale relativitatii generalizate care sint relevante pentru cosmologie, la un nivel care, in genera], este mult mai tehnic decit al cartii de fata. Bondi, H. Cosmology, Cambridge University Press, Cam-bridge, Anglia, 1960. Astazi oarecum depasita, dar contine discutii interesante cu privire la Principiul cosmologic, la cosmologia starii stationare, la paradoxul lui Olbers s.a.m.d. Usor de citit. Eddington, A.S. The Mathematical Theory of RelatiCJity, ed. a U-a, Cambridge University Press, Cambridge, Anglia, 1924. A fost, pentru mai multi ani, carte de capatii pentru relativitatea generalizata. Discutii interesante din punct de vedere istoric cu privire la deplasarea spre rosu, modelul de Sitter etc. Einstein, A. si altii, The Principie of RelatiCJity, Methuen and Co., Ltd. Londra, 1923; retiparita de Dover Publi-cation, inc. , New York. Retiparirea unor lucrari originale, de inestimabila valoare, consacrate relativitatii restrinse si generalizate, datorate lui Einstein, Min-kowski si Weyl, traduse in limba engleza. include retiparirea lucrarii din 1917 a lui Einstein despre cosmologie. Field, G.B., Arp, H. si Bahcall, J.N. The Redshift Contro-versy, W.A. Benjamin inc., Reading, Mass,. 1973. O dezbatere remarcabila cu privire la interpretarea deplasarii spre rosu in termenii recesiunii cosmologice, fa care se adauga retiparirea unor articole originale. Hawking, S.W., si Ellis, G.F.R. The Large Scale Structure of Space-Time, Cambridge University Press, Cambridge, Anglia, 1973. O tratare matematica riguroasa a problemei singularitatilor in cosmologie si a colapsului gravitational. 191 U oyle, Freci. As(rr,nfJmy and Cosmolcgij — A Modern Course,  V.H. Freeman and Co., San Francisco, 1975. Un manual foarte elementar de astronomie, cu un accent mai mare decit de obicei pe cosmologie. Se foloseste foarte putina matematica. Misner, C.VV., Thorne, K.S., si Wheeler, J.A. Gravitation, W.H. Freeman and Co., San Francisco, 1973. O introducere completa, la zi, comprehensibila in relativitatea generalizata, avind ca autori trei pro fes i onis t i de frunte. Citeva discutii despre cosmologie. O'iianian, Hans C. Gravitation and Space Time, Norton and Co., New York, 1976. Un manual despre relativitate si cosmologie pentru studenti. Peebles, P .J.E. Physical Cosmology, Princeton T.Jniversity Press, Princeton, 19 71. O introducere generala care se buc ura de autoritate, cu un puternic accent pe f ond u l de observa tii. Sciama, D.W. Modern Cosmology, Cambridge University Press, Cambridge, Anglia, 1971. O introducere ampla, foarte usor de citit, in cosmologie si in alte probleme de astrofizica. Scrisa la un nivel "inteligibil si cititorilor care au doar cunostinte modeste de matematica si fizica", cu ecuatii reduse la minimum. Segal, i.E. Malhematical Cosmology and ExtragaZactic Astronomy, Academic Press, New York, 1976. Ln exemplu de punct de vedere neortodox cu privire la cos mo l ogia moderna, incitind la reflectie. Tolman, R.C. RelatiCJity, Thermodynamics and Cosmology, Clarendon Press, Oxford, 1934. Vreme indelungata a fost tratatul standard despre cosmologie. VVeinberg, Steven. Gravitation and Cosmology: Principles of the General Theory of Relativity, John  Viley and Sons, inc., New York, 1972. O introducere generala in teoria generalizata a relativitatii. Aproape o treime din carte trateaza despre cosmologie. Modestia interzice orice comentarii. B.- iSTORiA COSMOLOGiEi MODERNE Lista include surse primare si secundare prn Lru istoria (* os mo log ie i moderne. Cele mai multe f o l os esc putin matematica, dar citeva presupun o anumita cunoastere a fizicii si astronomiei. Baade, VV. Evolution of Stars and Galaxies, Harvard University Press, Cambridge, Mass., 1968. L ec ti i tinute de Baade in 1958, editate de C. Payne-Gaposchkin dupa inregistrari pe banda. O dare de seania cu o puternica tenta personala asupra dezvoltarii astronomiei din 192 acest secol, inclusiv despre modificarea scalei distantei or extragalactico. Dickson, F.P. The Bowl of Night, M.i.T. Press, Cambridge, Mass., 1968. Cosmologia de la Thales la Ganiow. Contine facsimile din articolele originale ale l u i de "'heseaux si Olbers despre gradul de luminozitate aJ cerului nocturn. Gamow, George. The Creation of the Universe, Viking Press, New York, 1952. Nu mai este actuala, dar are valoare ca o povestire a punctului de vedere al lui Gamow din 1950. Scrisa pentru marele public, cu farmecul ob^nuit al lui Gamow. Hubble, E. The Realm of the Nebulae, Yale University Press, New Haven, 1936; retiparita de Dover Publi-cations, inc., New York, 1958. Raportul clasic al lui Hubble asupra explorarii astronomice a galaxiilor, inclnzind descoperirea relatiei dintre deplasarea spre rosu si distanta. initial a alcatuit materialul pentru lectiile Silliman din 1935 la Yale. Jones, Kenneth Glyn. Messier Nebulae and Star Clusters, American Elsevier Publishing Co., New York, 1969. Note istorice despre catalogul Messier si despre observarea obiectelor pe care le contine acesta. Kant, immanuel. Universal Natural History and Theory of the Heaf.Jens, trad. de  V. Hasties, University of Mkhigan Press, Ann Arbor, 1969. Faimoasa lucrare a lui Kant cu privire la interpretarea nebuloaselor ca galaxii asemanatoare galaxiei noastre. include o introducere utila a lui M.K. Munitz si o relatare contemporana a teoriei lui Thomas Wright d es pre C a le a Lac tee. Koyra, Alexandre, From the Closed World to the infinite Universe, John Hopkins Press, B a l ti m o re, 1957, retiparita de Harper and Row, New York, 1957. Cosmologia de la Nicholaus C usan us la Newton. C on t i n e o relatare interesanta despre corespondenta dintre Newton si Bentley cu privire la spatiul absolut si la originea stelelor, incluzind fragmente interesante din scrisori. North, J .D. The Measure of the Universe., Clarendon Press, Oxford, 1965. Cosmologia din seeolul al XiX-lea si pina in anii '40. O re lata re foarte a ma n unt i ta a inc epu-turilor cos mo logiei re lat i viste. Reines, F. (editor). Cosmology. Fusion and Other Matters; George Gaimow Meimorial Volunte, Colorado Associated University Press, 1972. Un raport valoros facut nemijlocit de Penzias cu privire 1 a descoperirea fondului de microunde de Alpher si Herman cu privll'e la dezvoltarea modelului de "big Bang" al n ucicosin-lezei. 193 Schlipp, P.A. (editor). Albert Einstein t Phelosopher-Scit'fl*l tist, Library of Living Philosophers, inc., 1 951., retiparita de Harpe and Row, New York, 1959. Volumul 2 contine articole ale lui Lemaitre despre introducerea de catre Einstein a "constantei cosmologice" si ale lui infeld despre cosmologia relativista. Shapley, H. (editor). So^w Book in Astronomy 19001950, Harvard University Press, Combridge, Mass., 1960. Retiparirea articolelor originale despre cosmologie si alte domenii ale astronomiei, multe prescurtate, din nefericire. C. FiZiCA PARTiCULELOR ELEMENTARE Nu exista inca vreo carte care sa expuna la un nivel accesibil fara matematica cele mai recente progrese din fizica particulelor elementare, asa cum sint cele amintite in cap. al Vli-lea. Urmatorul articol poate servi drept introducere: Weinberg, Steven. Unified Theories of Elementary Particle interac t io n, "Scientific American", iulie 1974, p. 50-59. Pentru o introducere mai comprehensibila in fizica particulelor elementare, care va fi curind publicata, vezi: Feinberg, G. What is the World Made of? The Achievements of Twentieth Century Physics, Garden City: Anchor Press Doubleday, 1977. Pentru o introducere destinata specialistilor, cu referinte la literatura originala, vezi oricare din urmatoarele: Taylor, J.C. Gauge Theories of Weak interactions, Cambrid-ge University Press, Cambridge, Anglia, 1976. Weinberg, S. Recent Progress in Gauge T"heories of the Weak, Electromagnetic and Strong interactions, ,,Reviews of Modern Physics, " voi. 46, p. 255-277, 1974. D. DiVERSE Allen C.W., Astrophysical Quantities, ed. a iii-a, The Athlone Press, Londra, 1973. O colectie folositoare de date si formule astrofizica. Sandage A. The Hubble Atlas of ^Galaxies, institutul Carnegie din Washington, Washington, D.C., 1961. Un mare numar de fotografii minunate ale galaxiilor, adunate pentru a ilustra schema de clasificare a lui Hubble. Sturlesson, Snorri. The Younger Edda, trad. de R.B. Andei -son, Scott, Foresman and Co., Chicago, 1901. Un alt punct de vedere cu privire ia inceputul si sfirsitul universului. 194 Comentariile traducatorului Cartea lui Steven Weinberg Primele trei minute ale Universului infatiseaza un tablou al nasterii si evolutiei universului elaborat in lumina conceptiilor cosmologice de la jumatatea anilor '70. Fiind o stiinta de sinteza, care inglobeaza rezultate ale astronomiei, fizicii si matematicii si ale altor domenii, cosmologia evolueaza odata cu ele. Ca urmare a progreselor experimentale 'i teoretice din ultimii ani, in zilele noastre are loo o reconsiderare a ideilor dominante din cosmologie. Autorul insusi se astepta la schimbari ale scenariului propus; unele dintre modificari au fost impuse de descoperirile din fizica particulelor elementare, citeva avind la origine chiar lucrari ale lui Weinberg; altele sint datorate astronomiei de observatie. Scrierea unui nou scenariu va pomi insa, asa cum observa S. Weinberg (vezi p. 27), de la cel existent, modelul "standard" jucind rolul de punct de plecare, moment de referinta si ferment de noi idei in cosmologie. Teoria universului fierbinte s-a dezvoltat, in linii generale, pe baza unei conceptii "economice" in cadrul careia, din prudenta, au fost luate in considerare numai particulele a caror existenta era certa. Fizicienii considera astazi ca includerea in scenariu a anumitor particule masive sau atribuirea anumitor proprietati neutrinilor (masa diferita de zero) este necesara pentru explicarea unor fapte experimentale noi. 195 Modelul standard face o distinctie neta intre stadiul fierbinte al universului, caruia i se acorda o atentie speciala, fiind considerat determinant pentru evolutia ulterioara, si stadiul mai tirziu, de formare a aglomerarilor de materie cum ar fi galaxiile, roiurile si gruparile de galaxii etc. O teorie completa presupune insa abordarea tuturor aspectelor cosmologiei, mergind pina la formarea universului actual. in cadrul acestei teorii, Primele trei minute constituie o etapa de importanta covirsitoare, dar numai o prima etapa. inlantuirea de interactii fundamentale care a slujit explicarii primilor 700 000 de ani din istoria universului trebuie sa explice in continuare si celelalte aspecte ale evolutiei. Comentariile care urmeaza isi propun sa aduca la cunostinta cititorului citeva fapte noi, ca si citeva recente incercari teoretice de completare a modelului standard, aparute in literatura de specialitate. Cornentariul nr. 1. Golurile cosnuce in conformitate cu Principiul cosmologic, structura "la scara mare" a universului trebuie sa fie omogena si izotropa, ipoteza de deosebita importanta in elaborarea oricarei cosmologii. Prin ,,scara mare" se intelege o distanta comparabila cu distanta dintre aglomerarile de galaxii, adica de ordinul a mai multor zeci de milioane de ani-lumina. La aceasta scara, toate proprietatile universului trebuie sa fie uniforme, inclusiv densitatea de materie. Ca orice principiu fundamental, si Principiul cosmologic a fost supus verificarii sistematice, fiind mereu confirmat de observatii. Universul parea umplut cu galaxii in orice directie, iara spatii "goale". in ultimii citiva ani au aparut noi instrumente astronomice de mare sensibilitate, asa-numitii detectori cuantici numerici cu eficacitate ridicata. imaginile optice ale galaxiilor foarte indepartate sint analizate cu ajutorul acestor contori, masurindu-se cu precizie deplasarea spre rosu 196 a spectrelor. in acest fel se poate determina viteza galaxiilor, iar cu ajutorul legii lui HubbJe se deduce distanta pina la ele, chiar pentru galaxii a caror magnitudine este 16. (Obiectul cu magnitudinea vizuala 16 este de 400 000 de ori mai putin stralucitor decit steaua polara.) investigind zone ale cerului aflate la circa un miliard de ani-lu-mina fata de pamint, un grup de astronomi de la mai multe universitati (Michigan, Yale, Harvard) si observat o are (Kitt-Peak, Wilson, Las Cam-panas, Palomar) au pus in evidenta, in 1981, trei regiuni, fiecare de cite 1,4 grade patrate, formind impreuna un triunghi echilo.teral cu laturile de cite 35° (avind in interiorul sau steaua Arcturus), zone in care exista un "gol" de 6000 km s in distributia vitezelor de recesiune a galaxiilor. Acest gol este centrat pe viteza de 15 000 km s. Cu alte cuvinte, nu exista nici o gal axie care sa aiba viteze de la 12 000 la 18 000 km s, desi s-a mers cu precizia pina la magnitudinea 16. Traduse in limbajul distantelor, o bservatiile suge re aza e xiste nta unui spatiu lipsit de galaxii vizibile, aflat la un miliard de ani-lumina fata de noi si avind diametru! de circa 320 de milioane de ani-lumina. Volumul acestui s patiu gol ar fi de vreo 40 de milioane de milioane de ani-lumina cubi si, in mod "normal", ar trebui sa contina peste 2 000 de galaxii. Este interesant de remarcat ca de ambele parti ale acestei zone — si unde incepe, si unde se sfirseste pe directia razei vizuale — populatiile de galaxii sint cele normale. in urma acestei descoperiri, s-a decis extinderea observatiilor la o zona mult mai larga si mai ndinca din sfera cereasca (pina la 2,5 miliarde de ani-lumina) dar, intrucit volumul observatiilor care trebuie facute creste imens, iar datele se acumuleaza incet, va mai trece un timp p ina la comunicarea de noi concluzii. Ce semnificatie are acest adevarat "triunghi al Bermudelor" de proportii cosmice? Golurile din distributia materiei in univers pot fi explicate prin existenta unor fluctuatii 167 in materia superdensa si supraincalzi ta din perioada timpurie a dezvoltarii universului. Ulterior, dupa racire si in procesul expansiunii universului, gravitatia poate duce la marirea fluctuatiilor si la aparitia neomogenitatilor. Modelele matematice folosite pentru calcule de acest tip explica insa numai golurile mult mai restrinse, cu doua ordine de marime mai mici decit cel sugerat de observatiile amintite. La distante mai mari decit 30-50 de milioane de ani-lumina, distributiile de masa ar trebui sa fie uniforme. Pentru explicarea golurilor mai mari este nevoie sa se recurga la modele mai complicate decit simplul model standard, renuntindu-se la cerinta uniformitatii marimilor din anumite etape ale evolutiei cosmice. in acest caz, ar apare insa un paradox. Neomogenitatea initiala ar fi trebuit sa-si lase amprenta si asupra radiatiei de 3° K, devenita independenta fata de restul materiei (vezi cap. al ili-lea) din momentul "recombinarii", atunci cind universul era de o mie de ori mai mic. Urmarind argumentele modelului standard, fluctuatiile de astazi sint rezultatul inmultirii cu 1 000 a fluctuatiilor din momentul despartirii materiei de radiatie. tinind seama de marimea fluctuatiilor actuale constatate, cele de origine ar fi trebuit sa aiba valoarea de 1%. O astfel de fluctuatie ar trebui sa fie observata si in radiatia de 3° K, fapt contrazis de experienta, care gaseste numai fluctuatii de ordinul zecimilor de miimi. (in legatura cu anizotropia radiatiei de 3° K, vezi comentariul nr. 3.) incercarile de a explica acest paradox sint abia la inceput. Pe Unga modele teoretice, ca, de exemplu, cel datorat lui Ya. B. Zeldovici, se cauta si explicatii de natura experimentala. Este posibil ca noi sa nu "vedem" totul, iar regiunile "incriminate" sa contina obiecte care nu emit lumina, cum ar fi galaxii sau densitati de materie "oarbe". Alte explicatii ar fi prezenta in univers a unor particule elementare de masa relativ mare, dar greu detectabile, sau de masa mica, dar in numar mare cum ar fi neutrinul 198 (vezi. cap. al iV-lea), considerat in modelul standard ca fiind fara masa. (Cu privire la neutrini si la masa a ce s to r a, a se vedea co m ent ariu l nr. 2.) Oricum ar sta lucrurile, structura universului apare mai complicata dupa ultimele observatii. Se contureaza o im ag ine mai complex a, de retea, alcatuita din "ochiuri" avind aglomerari de galaxii asezate in "filamente", provenite dintr-o protostructura preferential bidimensionala, fragmentata de unde de soc. (Ya. B. Zeldovici foloseste pentru aceste celule de materie denumirea sugestiva de "blint", un fel de clatite rusesti.) Este posibil ca noile observatii astronomice sa impuna schimbarea scarii de valabilitate a Principiului cosmologic. Marind cu un factor de c irca 10 valoarea distantei la care se raporteaza in mod uzual proprietatile universului, se estimeaza ca acesta ar "redeveni" omogen si i zo tro p. Coimentariul nr. 2. Masa neutrinului Asa dupa cum se poate observa din lectura cartii, proprietatile particulelor elementare au influentat in momente bine determinate evolutia universului, intre fizica "in mare" a intregului univers si fizica ce lo r m ai mici p articule existind o strinsa interdependenta pusa in lumina in mod evident de modelul standard. Noi descoperiri in fizica particulelor elementare pot schimba detalii ale scenariului cosmic si, reciproc, unele marimi determinate experimental din masuratori cosmice impun restrictii asupra unor marimi din fizica1. Scenariul dupa care se desfasoara Primele trei minute ale Universului se foloseste de presupunere a c a m as a ne utrinului, mv, este nula. Ace asta ipoteza era sustinuta de considerente de natura 1 Astrofizica si cosmologia sint surse importante de nformatii pentru fizica particulelor elementare la energii 'oarte mari. Asa cum se exprima cosmologul Ya.B. Zeldo-rici, deseori citat de S. Weinberg, universul timpuriu era 1n adevarat rai al fizicienilor deoarece procesele decurgea u a energii uriase care nu vor fi accesibile niciodata. exped-uentalorilor. 198 teoretica (si Anume de teoria noul rinului cu "doua componente"), dar o serie de noi argumente de natura experimentala si teoretica presupun existenta unei mase diferite de zero pentru neu-trini. Daca neutrinii electronici ar avea masa, a ceasta din urma n-ar putea fi prea mare, intru-cit neutrinii fiind foarte numerosi, ei ar alcatui o masa imensa, mult mai mare decit masa critica, si frinarea e x pansiunii universului ar fi mult ma i puternica decit cea constatata in prezent. Astfel de judecati duc la o limitare principiala a masei la mai putin de 200 electronvolti, fara sa excluda masa zero. Pina de curind, din cauza unor mari dificultati experimentale, nici experimentele de laborator nu stabileau de fapt masa neutrinului, ci dadeau doar rezultate care o limitau superioi• ("masa neutrinului este mai mica decit.."). in 1980, la institutul de fizica teoretica si experimentala din Moscova, un grup de cinci fizicieni au comunicat masurarea masei m-; a anti-neutrinului, obtinut din dezintegrarea beta a tri-tiului in izotopul usor al heliului: 3H -+ + + 7 + 3He. (Acest lucru are loc atunci cind un neutron al tritiului se dezintegreaza intr-un proton, un antineutrino si un electron, ca in reactia prezentata in pag. 108). Masuratorile, efectuate simultan pe 16 probe si folosind sisteme de detectie diferite, cu mai multe tipuri de contori, au durat peste cinci ani si au stabilit masa anti-neutrinului de tip electronic ca fiind mai mare decit------ din masa electronului. (Masa m'J ar 30 000 fi cuprinsa intre 15 si 45 electronvolti.) Acest rezultat, aflat in curs de verificare in citeva mari laboratoare din lume, are o importanta deosebita pentru toata fizica moderna. in afara neutrinilor din fondul cosmic sau din procesele nucleare arti fici a le de pe pamint, pc planeta noastra ajung si neutrinii de mare energie proveniti din ciclul de reactii termonucleare din soare. Exista o nepotrivire intre calculele cu privire la generarea neutrinilor din soare si rezultatele experimentelor in care s-a incercat detec 200 tarea acestora pe pamint. Detectorii nu indica existenta vreunui flux de astfel de neutrini, rezultat cunoscut sub numele de paradoxul neutr inilor solari. O explicatie ar constitui-o existenta mai multor tipuri de neutrini, toti avind masa diferita de zero, intre aceste tipuri existind oscilatii (treceri de la un tip la altul). Consecintele pentru cosmologie ale existentei neutrinilor cu masa diferita de zero sint de o importanta covirsitoare. Daca, de exemplu, masa medie (obtinuta tinind seama de toate tipurile de neutrini) ar fi mai mare de 20 de electronvolti, atunci densitatea de masa a universului ar fi mai mare decit cea critica, iar universul ar fi inchis. Chiar daca masa neutrinilor ar fi co nside -rabil mai mica, de numai 0,1 electronvolti, densitatea de masa a neutrinilor ar fi (datorita numarului lor imens) mai mare decit densitatea medie a barionilor din univers, iar in acest caz universul ar fi dominat de neutrini in ceea ce priveste densitatea totala de masa. intr-adevar, la un numar actual de circa 400 de fotoni pe cm3, avind energia de 0,001 electronvolti (la 3° K), corespunde o densitate de masa de circa 10"33 grame pe centimetru cub. in comparatie cu aceasta densitate, la o masa de 10 electronvolti si la un nu mar de neutrini de un tip determinat aproximativ egal cu numarul de fotoni pe cm3, densitatea neutrinilor ajunge la circa 10_29 g cm3, adica de 10 000 de ori mai mare decit densitatea de masa a radiatiei din univers si de 10 pina la 100 de ori mai mare decit densitatea materiei obisnuite. Aceste cifre ar putea fi si mai mari daca s-ar descoperi e x istent a mai multor tipuri de neutrini, numarul tipurilor fiind insa, din considerente legate de nucleosinteza, limitat la cel mult sase. Astazi se cunosc cu certitudine neutrinul de tip electronic, cel miuonic si un al treilea tip, neutrinul tau. in asteptarea unei determinari cit mai exacte a masei neutrinului, unele lucrari de cosmo log ic o adopta ca pe un parametru. Multe formule cosmologice care dau densitatea de energie, virsta, 201 raza universului etc. contin in mod explicit masa neutrinului, gata sa fie introdusa in calcule pentru a obtine marimile amintite. in viitorul apropiat, vom sti in ce masura trebuie modificat scenariul propus de S. Weinberg pentru a lua in considerare si masa neutrinului. Comentariul nr. 3. Miscarea de deriva si anizotropia radiatiei de 3° K Experimentele recente in legatura cu anizo-tropia radiatiei relicte de 3° K, efectuate mai intii la bordul unui avion de observatie de tip U-2, apoi pe un satelit al pamintului, au dat rezultate foarte apropiate de cele intuite de S. Weinberg si date ca exemplu in cap. al ili-lea. Diferenta maxima dintre valorile temperaturii masurate cu ajutorul unei antene directionale este de circa 0,26 %. Temperatura cea mai "ridicata" se constata inspre constelatia Leului, fiind cu 0,004° K mai mare decit media de 3° K, iar cea mai "joasa" — in directia diametral opusa de pe sfera cereasca, unde este cu 0,004° K mai mica. Aceasta variatie a temperaturii este cauzata de o deplasare Doppler a energiei radiatei de microunde, ca urmare a miscarii complicate pe care o executa pamintul, odata cu sistemul solar si cu galaxia noastra. Punerea in evidenta a acestei miscari fata de ra-9 9 ' diatia izotropa de 3° K este de o semnificatie cu totul deosebita, intrucit in acest fel se poate determina un reper absolut, echivalentul, intr-un anume sens, al vechiului eter, notiune inventata la sfirsitul secolului trecut pentru explicarea proprietatilor undelor electromagnetice. Dezvoltarea fizicii a infirmat existenta eterului ca mediu absolut de propagare a undelor electromagnetice, rolul principal in aceasta privinta revenind teoriei relativitatii. Totusi e posibil sa se defineasca un sistem de referind in care radiatia de 3° K este izotropi cu un grad inalt de precizie. Observatorul aflat intr-un astfel de sistem, care nu e nici unic, nici fix, este antrenat de expansiunea generala a uni 202 versului careia i se supune in mod ideal radiatia de 3° K. "Luati odata cu radiatia*4 observatorii (din astfel de sisteme) nu "vad" nici un fel de anizotropie, tocmai datorita caracterului ideal al expansiunii la care iau parte. in schimb, orice miscare care se abate de la fluxul general al dilatarii universului poate fi pusa in evidenta tocmai masurind anizotropia radiatiei de microunde. Masuratorile amintite la inceputul comentariului, traduse in limbajul vitezelor, arata ca pamin-tul, odata cu sistemul nostru solar, se misca spre constelatia Leului cu o viteza de 390±60 km s. Luind in considerare miscarea sistemului solar fata de centrul galaxiei, re zult a ca galaxia noastra se misca fata de reperul absolut cu viteza de circa 600 km s. Cauzele acestei miscari sint fortele de gravitatie care actioneaza intre marile aglomerari de materie, producind perturbatii locale si abateri de la legea expansiunii generale a materiei din univers. Pentru a sublinia caracterul particular al acestor deplasari, in literatura cosmologica ele au primit denumirea sugestiva de miscari de deriva. Radiatia de microunde este "imuna" fata de fortele de gravitatie locale, prea slabe pentru a o influenta. Asa cum s-a vazut din cap. al ili-lea, dupa ce s-a desprins de materie, radiatia s-a dilatat fara sa se mai afle in interactiune cu aceasta, de unde si caracterul "ideal" al expansiunii radiatiei, fapt care-i confera situatia privilegiata de reper absolut. Trebuie facuta o deosebire intre anizotropia datorata miscarii de deriva (anizotropie "locala" si legata de caracterul particular al miscarii observatorului) si fluctuatiile presupuse ale radiatiei de 3° K datorate neomogenitatilor din materia superdensa si supraincalzita din universul timpuriu, fluctuatii care ar trebui sa explice structura actuala a universului. Masuratorile de inalta acurateta efectuate pin a acum n-au gasit astfel de fluctuatii. Exceptie facind anizotropia de deriva, radiatia de 3° K apare, cu un grad 203 inalt de precizie, cn fiind izotropa si omogena. Paradoxul amintit in primul comentariu se men-t ine. Comentariul nr. 4. Viitorul universului Cosmologia moderna nu este num ai o stiinta consacrata trecutului; studiind legile de miscare ale materiei, ea incearca sa descifreze si evoluti 1 viitoare a universului. Un proverb chinez spune ca p rofetia este o arta difi ci la, mai ales atunci cind se aplica viitorului. Dar si pentru stiinta universului este considerabil mai dificil sa faca pre-dictii decit sa reconstituie istoria. Trecutul a lasat urme (cum ar fi radi a ti a de 3° l() care S’3 pot pune in evidenta, obtinind astfel f apte experimentale cu care se confrunta diversele teorii. in ceea ce priveste viitorul, principala dilema ramine: este universul inchis sau deschis? Cazul uni vers ulu i inchi s, care va inceta la un mome n t dat sa se mai dilate si apoi se va contracta, este amanuntit descris de S. Weinberg. Ce se va in-timpla insa intr-un univers deschis, care se va dilata la nesfirsit? Ce procese fizice vor avea loc la o scara foarte mare a timpului? Cum va arata, de pilda, universul peste un numar de ani exprim at de unu urmat de 30 de zerouri? intr-un univers aflat in expansiune vesnica, p rocesele fizice vor fi dominate de tendint a generala de racire a radiatiei de toate tipu ri le, ca si de epuiz area treptata a surselor cosmice de energie, asa cum le cunoastem no i astazi. Stelele de tipul soarelui au viata limitata la numai citeva miliarde de ani, iar stelele aflate astazi inca in proces de formare (exista observatii recente in acest sens) se vor stinge si ele dupa un timp, masurat tot in miliarde de ani. E xist a in univers si zone extrem de active, cu galaxii aflate inca in fram intare sau in interactie violenta cu vecinii. Situate la dis-t ante foarte mari de pamint, im a g inea lor, asa cum o vedem astazi, este tot aceea de pe vremea cind erau mai ,,t ine re" si deci mai active. in general insa, procesele au tendinta, la scari mari ale 204 timpului, sa se "linisteasca". Galaxiile "imbatri-nesc" odata cu stelele lor componente care devin treptat, in functie de o serie de date fizice ale lor, stele pitice albe, stele neutronice ori "gauri negre". Cele din urma constituie obiecte ceresti de diferite mase — de la o masa solara la citeva miliarde de mase solare — si de o densitate imensa. Fortele gravitationale ale gaurilor negre sint atit de mari, incit ele devin adevarate "capcane" pentru materie; intr-unele galaxii se parc ca zone vaste sint antrenate in prabusire spre centrul galaxiilor unde s-ar gasi cite o uriasa gaura neagra. Ajunsa intr-o astfel de "fundatura", materia isi incetineste considerabil evolutia. in-9 9 9 tr-un timp egal cu circa 10м ani, gaurile negre se dezintegreaza si ele, universul fiind cind si cind luminat de "focuri de artificii" care, ici si colo, i-ar mai ridica temperatura. Elementele chimice sint si ele "perisabile" la o scara foarte mare a timpului. Unele elemente, fabricate in reactiile nucleare din stelele mari si imprastiate in spatiu prin explozii violente, au disparut curind dupa formare din cauza vietii lor foarte scurte. Altele, avind viata de ordinul miliardelor de ani, se mai gasesc si astazi, dar au tendinta dezintegrarii sau fisiunii sau fuziunii, procese succesive care le duc in cele din urma catre cel mai stabil dintre elemente, fierul. Transmutatia naturala spre fier se va produce intr-un timp foarte indelungat, exprimat in ani prin cifra unu urmata de un zero repetat de 1 500 de ori. La un timp atit de indelungat, totul curge, totul se schimba, astfel incit universul nu va mai exista decit sub forma de radiatii si — eventual — sub forma de minuscule particule de praf. Are sens sa se vorbeasca despre o evolutie intr-un timp atit de indepartat numai daca particulele elementare care alcatuiesc materia sint stabile. Teoriile recente admit insa ca protonul, caramida fundamentala a materiei din univers, nu este nici el stabil. Viata sa ar fi limitata la circa 1032 205 ani. Dupa un timp mai mare decit viata protonului, universul ar ii alcatuit numai din radiatie. (Vezi comentariul nr. 5.) Comentariul nr. 5. Conservarea numarului barionio si dezintegrarea protonului Printre legile fundamentale enumerate de S. VVeinberg in cap. al iV-lea si folosite pentru edificarea modelului standard se numara si legea conservarii numarului barionic. Aceasta lege exprima faptul, constatat experimental, ca barionii (cei mai tipici reprezentanti fiind neutronii si protonii) se creeaza sau se distrug in reactiile la energii inalte in perechi particula-antiparticula (neutron-antineutron, proton-antiproton etc.) si ca, prin urmare, numarul barionic total se pastreaza constant. Generalizarea rezultatelor experimentale prin enuntarea unui principiu este deseori utilizata in fizica, insa o astfel de procedura este totdeauna "suspectata", fiind periodic supusa verificarilor teoretice si reverificarilor experimentale. Una dintre dificultatile modelului standard este aceea de a explica preponderenta materiei (a barionilor) asupra antimateriei (a antibarionilor) din univers. intrucit materia a fost creata din radiatie, atunci, conform legii conservarii barionilor, numarul barionilor trebuia sa fie egal cu numarul antibarionilor, iar la anihilare sa nu mai fi ramas, potrivit aceleiasi legi, nici unii, nici altii. in univers materia este predominant barionica, si acest exces al barionilor asupra antibarionilor (exces "mic", o perturbatie de unu la circa 1 000 000 000) — existent in momentul "initial" — trebuie si el explicat. Este, prin urmare, conservarea barionilor exacta (in limitele erorilor experimentale) sau doar aproximativa? Daca legea este exacta, atunci protonul este stabil. Daca legea este numai aproximativa, atunci, in faza initiala a "marii explozii", ar fi aparut mai multi protoni decit antiprotoni (la 1 000 000 000 de cazuri, un proton in plus). in schimb, acesti protoni "excedentari" din care 206 este alcatuit universul de astazi n-ar mai fi stabili. Tendinta generala ar fi atunci dezintegrarea barionilor si reintoarcerea universului la o structura in general uniforma, sub forma de radiatie. in teoriile unificate (vezi comentariul nr. 6), leptonii si barionii se afla "pe picior de egalitate", astfel inctt nici numarul leptonic nu s-ar conserva exact. Este interesant de subliniat ca S. Weinberg, desi ocupa o pozitie foarte activa in domeniul fizicii interactiilor fundamentale si desi a contribuit esential la consolidarea teoriei cosmologice de tip "standard", nu ia in considerare in lucrarea de fata eventualitatea dezintegrarii protonului. Acest fapt se poate datora fie unei prudente stiintifice, fie dorintei de a simplifica modelul in varianta destinata marelui public. Oricum, o serie de teorii, printre care si cea cunoscuta sub numele de teoria Weinberg-Salam, pun pentru prima data problema instabilitatii protonului. Dtsi inca incomplet elaborata teoretic, dezintegrarea protonului este obiectul unor intense studii experimentale. Pina in momentul de fata se stie cu certitudine ca viata medie a protonului este mai mare de 1030 ani, iar concluziile teoriilor indica o viata de la 1031 la 10зз ani. Experimentele pentru determinarea timpului de viata al protonului intimpina greutati extrem de mari din mai multe motive. Dificultatea majora o constituie, bineinteles, raritatea fenomenelor de dezintegrare. Astfel, pentru o viata de 1032 ani, dintr-o masa de o mie de tone, intr-un an se dezintegreaza doar sase nucleoni (o tona de materie are circa 1029 nucleoni). O alta dificultate este marea varietate a modurilor de dezintegrare, dintre care mai usor detectabile sint acelea care dau nastere la pozitroni sau miuoni. Experimentele se desfasoara in tuneluri adinci, sau in mine abandonate, cu scopul de a separa evenimentele cautate de cele provocate de radiatia cosmica. Astfel, experimentul montat de universitatile irvine, Michigan si Brookhavcn (cunoscut sub numele de experimentul il iB) foloseste ca sursa 207 de nucleoni (protoni) 6 000 de tone de apa in care sint introduse 2 400 de tuburi fotomultipli-catoare, menite sa inregistreze lumina produsa de particulele rezultate din dezintegrare. Numarul de evenimente asteptate intr-un an de zile (dupa scaderea tuturor evenimentelor intimpla-toare provocate de radiatia cosmica) este de cel mult zece. Unii teoreticieni sint chiar de parere ca dezintegrarea protonului, daca are loc intr-un timp observabil, se poate eventual datora unui nou tip de interactie, altul decit cele trei tipuri cunoscute astazi (tari, electroslabe si gravitationale). Acest fapt, ca si implicatiile cosmologice justifica pe deplin interesul pe care-1 suscita acest domeniu al fizicii fundamentale. Comentariul nr. 6. Universul foarte timpuriu si marea unificare a fortelor din natura Cartea lui S. Weinberg ii infatiseaza cititorului efortul stiintei contemporane de a reconstitui evenimentele principale din evolutia universului. Tactica adoptata de cosmologia standard este aceea de a extrapola inapoi pe scara timpului conditiile fizice in care se afla materia pentru a determina "cadrul" desfasurarii fenomenelor. Odata ce aceste conditii devin — fie si aproximativ — cunoscute, tot legile fizicii permit o descriere coerenta a evolutiei materiei. Concluziile cu caracter teoretic sint apoi verificate experimental. Astronomii si astrofizicieni i cauta in univers dovezi ("urme") lasate de evenimentele mai "dramatice" ale istoriei cosmice. Dupa cum s-a vazut, o astfel de urma este s i radiatia cosmica de microunde, ramasa din momentul separarii radiatiei de materie, atunci cind universul se racise sub circa 3 000°K. O alta urma detectabila, de la temperaturi mai mari si din vremuri mai vechi, este proportia dintre heliu si hidrogen din univers. Valoarea de 25% (in greutate) fata de circa 74 % hidrogen este aceea ramasa ("inghetata") de 208 pe vremea nucleosintezei, cind temperatura rra de circa un miliard de grade Kelvin. Scazind sub aceasta valoare, temperatura n-a mai permis nucleelor de heliu sa se mai "fabrice", astfel incit si azi proportia se pastreaza. Extrapolarea pentru perioade si mai indepartate in timp, la energii si densitati si mai mari, nu are deocamdata un suport experimental. S. Weinberg arata ca, la temperaturi de 10 miliarde °K, neutrinii s-au separat de materie si alcatuiesc astazi un fond care ar trebui detectat (asa cum a fost detectat fondul de microunde), dar pentru acest experiment nu exista inca mijloace tehnice. La temperaturi si mai inalte ( deci la momente si mai "vechi" ale universului) nu s-a elaborat un tablou unanim acceptat al fenomenelor care au avut loc, iar ca urmare nici faptele experimentale ("urmele") care ar trebui cautate nu mai sint ferm stabilite. Un punct nou de vedere asupra universului foarte timpuriu il aduc in ultimii ani noile teorii ale interactiilor unificate. Marea unificare a fortelor fundamentale din natura este unul dintre dezideratele principale ale fizicii zilelor noastre. El isi are originea in realizari remarcabile ale fizicii secolelor trecute: Newton a unificat mecanica terestra cu cea cereasca punind bazele studierii unitare a universului, iar in secolul trecut Faraday, Maxwell si Hertz au demonstrat originea comuna a electricitatii si magnetismului, elaborind bazele electromagne-timului. Fiecare "act unificator" din fizica a dus la un progres imens in intelegerea naturii si a deschis noi posibilitati de utilizare practica a legilor fizicii. Tendinta de unificare a unor tipuri diferite de forte a continuat si in secolul nostru. Se stie ca insusi Albert Einstein a dorit sa descrie unificat electromagnetismul si gravitatia. Desi n-a reusit, tentativa sa, cunoscuta si sub numele de "ultimul vis al lui Einstein", a constituit o chemare pe care au urmat-o numerosi fizicieni de-a lungul ultimelor decenii, desi unificarea a 209 luat un alt curs. in cea de-a doua jumatate a anilor '60 s-au pus bazele teoriei unificate a interactiilor electromaunetice si slabe, realizart > despre care scrie S. Weinberg in cap. al Vli-lea al cartii. Teoria interactiilor electroslabe, la elaborarea careia autorul prezentei carti a adus o contributie hotaritoare, permite sa se inteleaga o serie de procese care au loc la energii de citeva sute de GeV2 si, dupa cum arata Weinberg, lamureste si anumite aspecte din cosmologia "marii explozii". Urmatorul pas al unificarii 11 constituie evidentierea originii comune a fortelor electroslabe si a celor tari. in momentul de fata se inregistreaza progrese insemnate in aceasta privinta, dar teoria marii ^iificari, pentru care in literatura se folosesc deseori initialele G.U.T. (de la cu^vintele in limba engleza "grand unification theory"), se mai afla inca in plina "fierbere"; mai este nevoie de multe clarificari teoretice, ca si de verificari experimentale, la energii mai mari ale particulelor. De altfel, originea comuna a fortelor din natura este "mascata" de energiile relativ mici la care decurg acum fenomenele fizice naturale, ca si cele experimentale; originea comuna se manifesta insa din plin la energiile imense pe care le aveau particulele in momentele imediat urmatoare "marii explozii". Aceasta imprejurare explica interesul cu care sint privite scenariile cosmologice de catre fizicieni. Teoria marii unificari, chiar in stadiul incomplet de dezvoltare in care se afla in prezent, permite o serie de noi concluzii cosmologice si propune noi probe experimentale cu privire la universul foarte timpuriu. Energiile la care ar fi evidenta marea unificare sint inaccesibile experimentului direct, intrucit ele sint, asa cum arata calculele, de circa 1014- 101э GeV, in timp ce acceleratoarele actuale pot obtine energii numai sub 500 GeV, iar energia maxima a razelor cosmice se situeaza in jur de 10e GeV. Con 1 1 GeV (gigaelectronvolt) = 10e electronvolti. 1MeV (megaelectronvolt) = 10e electronvolti. 210 cluziile G.U.T. pot fi deci numai de natura teoretica. Se studiaza in schimb consecintele tes-tabile ale teoriei in intervalele accesibile de energii. Acestea ar fi: instabilitatea protonului, oscilatiile neutrinilor, existenta masei neutrinilor etc. Pentru alte confirmari, teoriile unificate se adreseaza cosmologiei. G.U.T. trebuie sa explice, de exemplu, asimetria barioni-antibarioni sau valoarea unor parametri cunoscuti, cum ar fi raportul dintre n^narul de barioni si cel de fotoni (care, dupa cum se stie, este rB =— = n'( = 10 e±1), si sa caute noi marimi semnificative atit pentru cosmos, cit si pentru fizica teoretica. Deocamdata, forta de gravitatie se "sustrage" tendintei unificatoare. Daca, in ceea ce priveste G.U.T., progresele recente lasa sa se intrevada infaptuirea acestui stadiu al unificarii in circa un deceniu, inglobarea gravitatiei in schema marii unificari nu pare sa fie inca de domeniul viitorului previzibil. Acest neajuns genereaza si cele mai mari surse de mologiei. incertitudini in privinta cos- Gravitatia ar fi avut un rol predominant la temperaturi in jur de 1032 °K. Atunci cind temperatura depaseste o anumita valoare, in conditiile existentei unei mari cantitati de energie libera, universul se afla intr-o stare speciala, numita singularitate. in matematica si in fizica, singularitatile sint solutii speciale ale ecuatiilor care descriu marimile fizice referitoare la o anu mita zona de spatiu sau la o anumita perioada de timp. Marimile descrise de astfel de solutii au comportari bruste: inregistreaza salturi (discontinuitati), putind deveni chiar infinite. "Marea explozie" ("big Bang"-ul) este chiar o astfel de singularitate, foarte limitata in timp, dar extinsa in schimb la toata intinderea inver sului. Lipsa de cunostinte despre gravitatie impiedica o descriere a fenomenelor care au avut loc in intervalul de timp foarte scurt de 211 dupa "marea explozie", denumit timpul Planck, si care a avut durata de 10_43s. Un "rezumat" al fenomenelor cosmice incepind cu momentul t=10"43s se afla in tabelul urmator: Scenariul standard in varianta G.U .T. Timpul (virsta. (cos- Energia Fenomenul petrecut ti Marimi mologicA) in (temperatura) partlealele existente observabile secunde sau uni o 1 2 3 t<10-43 ? t". , = 1O-‘3S 10,eGeV Plank iq32 °k ? ? . Decuplarea gravitoni- Omogenitatea si izo-lor (cuantele cimpului tropi a la scara mare a gravitational) universului. Radiatia de gravi toni [G.L'.T.= 10‘3’s 10l’GeV 1024 °K Decuplarea interactiei Raportul unificate si sinteza -9±1 barionilor. y, v, v, — 10 'V, Z, cuarci, an ti- ny cuarci, gluoni (purta- Asimetria barioni-an* torii interactiei tari). tibarioni Apare diferenta. dintre forta. electroslaba si cea tare tw "3 = Ю-],а 300GeV " • S • 1Q1. OK Decuplarea interactiei electroslabe iau nastere masele particulelor cunoscut e astazi Masa. bosonilor W si Z Apare diferenta dintre (purtatorii interactiei fo^a. electromagnetica electroslabe) si cea slaba lQCD _ 10‘Sfl 300MeV 1013 °K Tranzitia de la cuarci la hadroniy, v, v, e+, e-, Existenta, ^^ronilor t = 1i iMeV iO10 °K Decuplarea. neutrin inilor inghetarea. raportului dintre neutroni si protoni Radiatie de neutrini Raportul dintre numarul de neutroni si numarul de protoni t= 102s 10’ ’K Nucleosinteza y, v, v, p, 3H e, d, e-, 4He Raportul dintre H si He t = 10:1 ani 10s°K Decup larea radiatiei dc materie Rad iatia de microunde de 3(;K t = 10T—10’ani Aglomerarea, materitli Aparitia galaxiiJor Universul se raceste, materia predomina 212 Descrierea amanuntita a succesiunii evenimentelor se gaseste in capitolele cartii. Schimbarile survenite fata de expunerea lui Weinberg se refera la instabilitatea barionilor (deci la asimetria barion-antibarion) si la o serie de detalii privitoare la tG,u,T. i.Ja scara de timp tpianck, timpul este de ordinul a 10_43s, iar distantele corespunzatoare sint 1 =tpiawir, c= =3.10_35m, astfel incit este necesara cuantificarea spatiului si a timpului. Aceste dimensiuni constituie si limitele cunoas terii actuale a lumii materiale. Schema standard decurge astfel: ca urmare a racirii materiei, fortele unificate se despart (se desprind) una cite una, incetind sa mai joace vreun rol predominant in procesele respective. Fiecare particula prezenta in univers la un moment determinat se caracterizeaza prin concentratie, n, viteza relativa, v, si sectiune eficace, a, marimi care determina asa-numitul timp propriu al particulei: 't"= —. Echilibrul nav unui tip dat de particule se mentine daca 't" t, unde t este "timpul curent" (adica virsta cosmologica). in momentul in care aceasta conditie este incalcata (odata cu trecerea timpului), particulele respective sint eliminate din echilibru. Ele nu mai evolueaza odata cu particulele lasate in starea de echilibru, ci ramin "inghetate", neschimbate la orice stadiu ulterior al expansiunii universului. Acestea constituie asa-numi-tele "urme" care se cauta. Conform G.U.T., la temperaturile mari din vecinatatea momentului tpianck, particulele nu aveau inca masa. Acestea "capata masa" dupa "ruperea spontana de simetrii" (separarea treptata a fortelor din interactia unificata) care are loc la ta.u.T. si tvy>s. (initialele W.S. sint folosi te pentru a nota momentul tranzitiei de faza prezise de teoria Weinberg — Salam. in tabel initialele Q.C.D. provin de la denumirea in limba engleza a teoriei interactiilor tari — croniodi-namica cuantica). 213 Dupa cum se observa din tabloul prezentat, ideile modelului standard expuse in Primele trei minute ale Universului sint, asa cum se astepta S. Weinberg, nu numai puncte de plecare si catalizatori pentru ideile cosmologice cele mai noi, ci si un stimulent pentru dezvoltarea celor mai avansate ramuri ale fizicii moderne. Dr. GiiEORGHE STRATAN Cuprinsul Cuvint inainte acad. prof. loan Ursu....... 5 Prefata ....................... 15 i. introducere: Uriasul si vaca ......... 21 i i. Expansiunea universului ........... 28 iii. Fondul de radiatie cosmica din domeniul microundelor .................. 60 iV. Reteta pentru un univers fierbinte..... 93 V. Primele trei minute ............ 116 Vi. O digresiune istorica............ 136 Vii. Prima sutime de secu n da.......... 147 Viii. Epilog: Viitorul ce ne-^teapta ......- 164 Ta b ele 1. Proprietatile unor particule elementare....- 169 2. Proprietatile unor tipuri de radiatie...... 170 Glosar...................... 171 Supliment matematic ............. 181 Sugestii p entru viitoare lecturi............ 191 Comentariile traducatorului dr. Gheorghe Stratan 195 Tehnoredactor : FLORiAN SAPUNARESCU Format 24'60X90. Coli edJtura 11,82. Coli tipar 9. Planse 8 p. Bun de tipar 4 iunie 1984. Aparut - iunie 1984. Comanda nr. 10 134 40 124 Combinatul poligrafic ,,Casa Scinteii", Piata Scinteii nr. 1, Bucuresti, Republica Socialista Romania (Сопагшатв dt ps ^0Ra pagina a xxx stiinta si contemporaneitatea xxx Catastrofa sau o noua societate ? P. L. Kaplta: Experiment, teorie, practica J. W. Botfcln, M. Elmaodjra, M. Malita • Orizontul firi limite al invatarii (Lichidarea decalajului umani 1. Oiteanu; Limitele progresului si progresele limitelor xxx Revolutiile industriale in istoria eoaeritii L. Grunberg: Optiuni Glozo&z contemporane A. Szent-Gybrgyl: Pledoarie pentru viata xxx Rasismul ta fata stiintei A. KaUler: Aceasta stranie materie xxx Noua revolutie agrari in Romania S. Lupaacot Logica dinamica a contradictoriului A. Sehaff; istorie ai adevar ). K. Galbraitbt stiinta economica si interesul public xxx Problemele globale si viitorul omenirii i. Olteana: Dialoguri despre viitor M. E. Omeleaaovakl: Dialectica in fizica moderna P.-H. Chombart de Lauwe: Cultura s" puterea J. Habermaa: Cunoastere si comunicare D. Gabor, U. Colombo, A. Ring, R. Galii: Sa iesim din epoca risipei B. de Jouvenel: Progresul in om xxx Noile tehnologii de virf s> societatea A. Toffler: Al treilea val Coordonator W, Hafele: Energia intr-o lume finita E< Fromm: Texte alese АІ. Boboc: Confruntari de idei in filozofia contemporana xxx stiinta, tehnologie, dezvoltare sociala si umana M. Florescu: Enigmele si paradigmele materiei iN COLECtiA "iDEi CONTEMPORANE" AU APaRUT: xxx stiinta si sintezfl — Colocviu UNESCO R. Garaudy: Marxismul secolului XX G. N. Volkov: Sociologia stiintei L. Althuascr: Citindu-1 pe Marx V. Roman: Revolutia stiintifica si tehnica. Eseuri R. Richta si colectiv: Civilizatia la rascruce M. Dufrennc: Pentru om L. Goldmann: Sociologia literaturii P. V. Kopnin: Bazele logice ale stiintei L. Nikolov: Cibernetica si economia N. Wiener: Sint matematician N. N. Constantinescu: Problema contradictiei in economia socialista i. Hermann: Kitsch-ul, fenomen al pseudoartei A. Pelletier, J. J. Goblot: Materialismul istoric si istoria civilizatiilor A. Toffler: socul viitorului R. Florian: Reflectii asupra filozofiei marxiste xxx Mutatii contemporane in stiinta si tehnica si implicatiile lor xxx stiinta, filozofie, ideologie M. DrAgAneacu: Munca si economie xxx Revolutia stiintifica-tehnica si progresul L. Sbve: Marxismul si teoria personalitatii G. Lukaca: Ontologia existentei sociale xxx Revolutia socialista si revolutia stiintifica-tehnica M. McLuhan: Galaxia Gutenberg M. MeaarovU, E. Pestei: Omenirea la rftspintie C. Wright-Mills: imaginatia sociologica T. Kotarbinski: Tratat despre lucrul bine facut xxx Revolutia stiintifica-tehnica si modernizarea fortelor de productie M. DrAgAneacu: Sistem si civilizatie E. Bonnefous: Omul sau natura? С. i. Gulian: Marxism si structuralism N. N. Constantinescu: Economia protectiei mediului natural L T. Frolov: Progresul stiintei si viitorul omului H. Marcuae: Scrieri filozofice N. P. Dubinin: Miscarea eterna xxx Problemele pacii si ale razboiului in conditiile revolutiei stiintifice si tehnice. Necesitatea istorica a dezarmarii W. Helaenberg: Pasi peste granite Coordonator J. Tinbergen: Restructurarea ordinii internationale C. L^vy-Strauss: Antropologia structurala xxx Corelatia dintre infrastructura, structura si suprastructura societatii socialiste din Romania in conditiile revolutiei stiintifice si tehnice N. Georgescu-Roegen: Legea entropiei si procesul economic A. Toynbee: Orasele in miscare B. G. Kuznetov; Ratiune si fiintare L. Schrodinger: Ce este viata? • Spirit si materie B. Commoner: Cercul care se inchide (Natura, Omul si Tehnica) G. Prea ti pin o: Natura si societate L. de Broglie: Certitudinile si incertitudinile stiintei xxx Procese revolutionare in stiinta si tehnica si dezvoltarea societatii ( Ctuitinuare pe contrapaeuio) EDiTURA POLiTiCa 5